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Résumé
Cette thèse présente l’étude la plus récente du refroidissement du gaz moléculaire chaud
et dense contenu dans le MIS des noyaux de galaxies proches (D<10Mpc) via l’étude des raies
en émission du carbone atomique et des raies en émission du monoxide de carbone.
Ce travail, outre la présentation d’observations effectuées au Caltech Submillimeter Ob-
servatory à ν =806 GHz et ν =809 GHz jusqu’à présent peu, voire jamais obtenues sur des
sources extragalactiques, permet aussi, à partir des modèles les plus perfectionnés à ce jour
pour représenter les caractéristiques du MIS (modèles PDRs et LVGs), de déterminer les pro-
priétés physiques et chimiques du gaz interstellaire, informations indispensables pour mieux
comprendre la formation des étoiles. Cette étude met en évidence le rôle essentiel dans le
refroidissement du gaz moléculaire chaud et dense, des raies à haut-J du CO (de 12CO(3-
2) à 12CO(7-6) émettant respectivement à des fréquences de 345 GHz et 806 GHz) et de
la raie [CI](3P2-3P1) (émettant à une fréquence de 809 GHz). Ces raies sont indispensables
pour diagnostiquer le refroidissement des galaxies plus lointaines souvent plus difficilement
observables.
L’étude du gaz moléculaire, à basse et haute résolution (observations effectuées avec l’in-
terféromètre de l’IRAM-Plateau de Bure) permettant l’accès à la structure à grande et à
petite échelle du gaz dans les noyaux de galaxies proches, révèle également de très bonnes
corrélations avec les émissions en IR moyen et lointain dues aux poussières et aux grains.
Les comparaisons établies entre les émissions IR et les émissions millimétriques et submilli-
métriques accroissent ainsi encore notre connaissance des processus physiques et chimiques
intervenant dans la formation des étoiles.
Ces analyses, l’ouverture à d’autres domaines de longueurs d’onde et l’augmentation d’ob-
servations millimétriques et submillimétriques à des fréquences et des résolutions spatiales de
plus en plus élevées doivent être poursuivies grâce aux nouveaux instruments disponibles dans
un futur plus ou moins proche (ALMA, Herschel, ...).
II Résumé
Abstract
This PhD thesis presents the most recent study of the warm and dense molecular gas
cooling from the emission of the atomic carbone lines and from the emission of the carbone
monoxide lines in the interstellar medium of nearby galaxies (D<10Mpc).
This work provides us, for the first time, observations of galactic nuclei, performed at
frequencies of ν =806 GHz and ν =809 with the Caltech Submillimeter Observatory. Moreover,
using the most to date sophisticated models (PDRs and LVGs models) which reproduce the
MIS features, we succeed to derive the physical and chemical properties (kinetic temperature,
gas density, FUV radiation field which illuminates interstellar clouds, abundance ratio,...) of
the warm and dense molecular gas. This work allows us to increase our understanding on the
processes governing the star formation activities. This study also reveals the predominant role
of the high-J CO lines (from 12CO(3-2) to 12CO(7-6) which emit at ν =345 GHz and ν =806
GHz, respectively) and the [CI](3P2-3P1) line (ν =809 GHz). These lines should be used as a
diagnostic of the gas cooling in the most distant objects, often hardly accessibles.
The study of the warm and dense molecular gas not only at low but also at high spatial
resolution (obtained with the IRAM-Plateau de Bure interferometer) gives us the opportunity
to once more increase our knowledge in the star formation activities by comparing the mid
and far IR emissions from the dust with the submillimeter-millimeter emissions from the gas.
We point out good correlations between these two well known tracers of the star formation
activities in galaxies.
All these analyses, the multi-wavelengths studies and the increase of observations in the
submillimeter and millimeter lines should be pursue. The interesting results pointed out in
this PhD Thesis should be confirmed on more sources, using the next generation of telescopes
as ALMA and Herschel.
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Introduction
Depuis notre plus tendre enfance, le ciel et ses beautés nous fascinent et nous attirent.
Nous sommes en admiration devant les couleurs chatoyantes que nous révèlent certaines pho-
tos de filaments de lumière. Qui n’a jamais rêvé de toucher ces objets, d’aller se poser sur
chacune des planètes qui nous entourent, de plonger dans le cœur de notre Soleil ? Et pourtant,
ces objets, bien qu’intensément observés et étudiés, restent, pour la plupart, encore extrême-
ment mystérieux (origine, fonctionnement...). Même notre origine, et ce, au vingt et unième
siècle ( !), est encore débattue car partiellement inexpliquée. "Nous sommes des poussières
d’étoiles"1... Cela laisse songeur... Et pourtant, c’est vrai, c’est vers cet Univers si démesuré
(en taille et en quantité) que nous devons nous tourner pour essayer de mieux comprendre ce
que nous sommes...
L’Univers : vaste vide, et pourtant, c’est de ce vide que naissent tous les éléments connus
sur Terre. Comment leur création est-elle possible ? C’est au cœur des étoiles, véritables usines
à atomes, que sont créés, au départ, tous ces éléments. Ces étoiles ne sont pas éparpillées li-
brement dans l’Univers mais elles sont contenues dans ce que l’on appelle des galaxies. Ces
galaxies peuvent avoir des formes très diverses et variées (voir les photos répertoriées dans la
Partie 1 Chap. 3 des galaxies de notre échantillon) ainsi que des propriétés physiques (tem-
pérature, densité, rapport d’abondance des espèces...) très différentes (voir les tableaux ? ? ?).
Ces galaxies contiennent non seulement une gigantesque quantité d’étoiles mais aussi du gaz,
des poussières et de la matière non visible (matière noire), tout cela formant un vaste "por-
ridge". C’est au sein de ces complexes que se forment de nouvelles étoiles, que meurent les
plus anciennes... ; phénomènes constituant les principaux processus d’évolution des galaxies.
C’est plus précisément la formation des étoiles que nous avons choisi d’étudier ici. Comment
le Soleil a-t-il pu se former ?
On sait que c’est à partir de concentrations de matière (gaz et poussières) contenues dans
les galaxies et situées entre les étoiles (d’où le nom de milieu interstellaire) que naissent celles-
ci. Ces régions sont appelées de manière imagée des maternités d’étoiles (nuages moléculaires
dans le language astrophysique) et peuvent produire jusqu’à plusieurs centaines de Soleils
simultanément.
Lors de lectures ou de conférences, on peut cependant remarquer que les mots "milieu in-
terstellaire" (ou MIS) sont souvent utilisés pour désigner de nombreux objets ou faire référence
à de multiples notions. En effet, le MIS peut avoir des significations très variées englobant
plusieurs domaines astrophysiques et de nombreux sujets d’étude. Il est donc nécessaire de
préciser dans cette thèse ce que l’on entend par MIS. Dans ce travail de recherche, on s’appuie
sur la définition établie grâce aux nombreuses observations obtenues au fil des ans. Ces dé-
tections nous permettent d’avoir une vision éclairée de la composition du milieu interstellaire
en classifiant tout d’abord le MIS en divers "types" de milieux.
On peut ainsi définir le milieu interstellaire par quatre composants principaux occupant
la majeure partie de son volume total.
♦ Il y a le milieu dit froid (neutre et moléculaire) ayant une densité en hydrogène
1Phrase de l’astrophysicien Hubert Reeves
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d’environ 30 cm−3 et une température cinétique moyenne de 100 K.
♦ Il y a le milieu dit chaud (neutre) ayant une densité en hydrogène d’environ 0.3
cm−3 et une température cinétique moyenne de 8000 K.
♦ Il y a le milieu dit chaud (ionisé) définit par la même gamme de densité et de
température cinétique mais constitué principalement d’hydrogène ionisé.
♦ Enfin, il y a un milieu dit très chaud (ionisé aussi) de densité de 3×10−3 cm−3
et de température cinétique moyenne de 106 K.
♦ Un cinquième composant peut également être rajouté à cette liste, mais il n’occupe
qu’une faible partie du volume total du MIS, c’est le milieu dit dense et froid
(de 103 cm−3 à 107 cm−3 en densité et de 10 K à environ 100-150 K en température ci-
nétique). Ce milieu est composé principalement de gaz neutre et moléculaire. Il n’est
pas à l’équilibre de pression thermique (Pk 6= nT ∼ 3×10−3 cm−3K pour le voisinage so-
laire) comme les quatre autres phases du MIS, précédemment décrites. Les spécialistes
du MIS identifient une composante particulière dans ce milieu, les cœurs denses (ou
cœurs préstellaires). Ces cœurs denses sont généralement les parties les plus profondes
et les plus denses des nuages moléculaires contenus dans les galaxies. De petites tailles
(≈0.1pc), ils correspondent aux derniers stades de concentration de matière avant la for-
mation des étoiles (densités supérieures à 105 cm−3 et températures cinétiques moyennes
comprises entre 10 et 20K).
Notre étude se porte ici sur le milieu interstellaire généralement définit comme dense et
froid soit des densités de 103 cm−3 à 107 cm−3 et des températures cinétiques moyennes de
10 à 150 K.
A partir des observations collectées depuis plusieurs années, on peut aussi définir direc-
tement les constituants du MIS. Ceux-ci sont à distinguer en fonction leur état : on parle
de la phase gazeuse du milieu interstellaire (étudiée dans cette thèse) et de sa phase solide
(poussières ou grains). Chacun existe dans les cinq types de MIS décrits ci-dessus, mais dans
des proportions variées suivant l’activité de formation d’étoiles de la galaxie. Dans le milieu
qui nous intéresse ici (dit dense et froid), les poussières & grains ont un rôle très important
puisqu’ils absorbent une partie du rayonnement FUV provenant des étoiles jeunes et massives
nouvellement formées (on parle d’écrantage), évitant ainsi à certaines espèces d’être photo-
dissociées. C’est via, entre autres, l’écran protecteur des poussières, qu’on peut ainsi trouver
des hydrocarbures dans les nuages moléculaires de notre Galaxie (voir la thèse de D. Fossé
2003). Par ailleurs, ces poussières (ou grains) jouent un rôle majeur dans le chauffage du MIS,
et dans sa chimie en émettant principalement dans l’IR moyen et lointain. Je ne détaillerai
pas ici tous les processus liés aux poussières ainsi que leur caractéristiques car ceux-ci font
l’objet, à l’heure actuelle, de nombreuses réflexions et sujets d’études. Dans le travail qui suit,
on rappelle que c’est la phase gazeuse que l’on étudie.
Par ailleurs, notre connaissance de la formation des étoiles au sein des galaxies s’appuie
aussi sur le fait que le milieu interstellaire peut se transformer en étoiles soit lentement lors
de phases d’évolution séculaire, ou, au contraire, peut se dérouler rapidement lors de phases
courtes de flambée de formation d’étoiles, provoquant au sein de la galaxie une diminution
de sa contenance en gaz et une augmentation de sa masse stellaire. C’est pourquoi nous
avons axé nos observations sur diverses galaxies ayant une activité de formation de formation
d’étoiles différente les unes des autres. Ainsi, certaines galaxies proches (Arp 220, les Antennes,
Centaurus A, Henize 2-10, IC 10, IC 342, IRAS 10565+2448, M 51, M 82, M 83, Markarian
231, NGC 253, NGC 891, NGC 1068, NGC 3079, NGC 4736, NGC 6090 et NGC 6946)
ont été sélectionnées pour former notre échantillon de sources. Ce sont des sources, pour la
plupart, relativement proches afin de plus facilement les observer et de mieux quantifier leur
activité de formation stellaire. C’est l’étude des régions centrales de ces sources qui nous a
plus spécifiquement intéressé, car ce sont les régions les plus brillantes. En effet, le maximum
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Tab. 1 – Les fréquences et les raies observées.
raies fréquence
observées (en GHz)
CI(3P1-3P0) 492.162
CI(3P2-3P1) 809.902
12CO(1-0) 115.271
12CO(2-1) 230.538
12CO(3-2) 345.796
12CO(4-3) 461.041
12CO(6-5) 691.473
12CO(7-6) 806.652
d’émission provient généralement des noyaux de galaxies. La formation d’étoiles est aussi
importante dans la production des métaux et la formation des poussières. Notre connaissance
de l’histoire de la formation des étoiles (taux de formation passé et présent des galaxies) reste
donc la clé pour comprendre l’évolution des galaxies.
Pour accroître notre connaissance de l’activité de formation stellaire dans les noyaux de
galaxies, il est indispensable de comparer aux modèles les plus récents, les observations de
ces maternités d’étoiles, obtenues avec les instruments les plus perfectionnés. Grâce à ces
travaux, des relations statistiques ont pu être établies entre les propriétés de formation d’étoiles
des galaxies et leurs caractéristiques globales. Ainsi en observant les galaxies proches on
peut mieux comprendre les processus régissant l’activité de formation des étoiles à large
échelle [Malhotra et al. 1996, 2001, Boselli et al. 2002...] et, par la suite, on peut utiliser
ces résultats dans des modèles à échelle cosmologique pour prévoir la formation d’étoiles des
galaxies lointaines. C’est dans ce but, que s’inscrivent donc mes travaux de thèse.
Pour comprendre comment les étoiles se sont formées, il faut comprendre comment le
milieu interstellaire, et en particulier dans le sujet qui nous occupe ici, comment le gaz molé-
culaire, contenu dans les galaxies se refroidit. Étudier le refroidissement du gaz est une manière
indirecte de comprendre la formation des étoiles. En effet, le rayonnement ultraviolet (UV)
produit principalement par les étoiles jeunes et massives est une des principales sources de
chauffage du gaz moléculaire. Ce gaz, situé ainsi dans les régions actives en formation d’étoiles,
est plus chaud (à cause du plus fort rayonnement UV des étoiles jeunes) que le gaz situé les
régions peu actives. A l’équilibre, le rayonnement du gaz (refroidissement) est proportionnel
au chauffage (formation d’étoiles). Il est donc particulièrement intéressant de mieux décrire
les processus physiques et chimiques de refroidissement du gaz moléculaire interstellaire pour
mieux décrire ceux liés à la formation stellaire.
L’émission du gaz interstellaire correspond plus précisément aux émissions des atomes
et molécules qui le constituent. On sait que le gaz contenu dans les galaxies est principa-
lement constitué d’hydrogène, composant fondamental de l’Univers. Cependant, si sa partie
moléculaire est assez chaude et assez dense alors l’émission de l’hydrogène (alors sous forme
moléculaire) n’est pas facilement détectable. C’est pourquoi, il est préférable d’utiliser les
émissions du carbone neutre et du monoxyde de carbone, plus accessibles, le monoxyde de
carbone étant constituée de deux éléments parmi les plus abondants dans l’Univers. Il existe
plusieurs transitions de C et de CO (raies de structure fine pour le C et raies rotationnelles
pour le CO) qui émettent toutes dans le domaine millimétrique-submillimétrique (soit à des
longueurs d’ondes 0.3mm < λ < 3mm ou à des fréquences 100 GHz < ν < 850 GHz2). C’est
2On rappelera la formule suivante pour passer de λ à ν : ν = λ
c
où c est la vitesse de la lumière soit 299
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donc dans cette plage du spectre que va finalement se porter notre étude (voir la Table 1 qui
présente les diverses raies détectées).
Rentrons maintenant dans le vif du sujet ( !) : "l’étude du refroidissement du milieu
interstellaire dans les galaxies proches via les émissions millimétriques et submil-
limétriques des raies du carbone neutre C et du monoxyde de carbone CO".
792 458 ms−1.
Première partie
Les Observations

Dans cette première partie, j’ai résumé le travail mené durant ma première année de doc-
torat : le tri des données existantes, l’acquisition de nouvelles données, la calibration et la
réduction de tout l’échantillon d’observations ainsi formé. C’est un travail minutieux parti-
culièrement contraignant mais qui est une étape indispensable à la poursuite de ce travail de
recherche. Pour que les paramètres déduits des détections soient de bonne qualité et four-
nissent des informations physiques pertinentes dans l’étape ultérieure de modélisation, il faut
obligatoirement porter la plus grande attention à cette étape de traitement mais aussi faire
preuve de la plus extrême vigilance.
Pour que le lecteur ne soit pas perdu dans cette partie et les suivantes, et pour qu’il
puisse suivre le cheminement du travail effectué sur les données, j’ai choisi de rappeler dans
le premier chapitre les quelques principales notions de fonctionnement d’un radiotélescope
dans le domaine millimétrique-submillimétrique et de décrire les principaux organes qui le
constituent (antenne unique et interféromètres). Ce rappel n’a pas pour but d’exposer les
raffinements les plus fins de chaque technique d’observation ; le lecteur intéressé par ces sujets
trouvera au fil du texte des références qui pourront assouvir sa soif de connaissances dans ces
domaines.
Après ces rappels indispensables, le deuxième chapitre présente la calibration des données
à proprement parler. Les différentes sources de pollution qui peuvent contaminer le signal pro-
venant de la source étudiée y sont exposées. Pour extraire le signal réel provenant de l’objet
céleste étudié, il faut donc estimer au mieux ces sources de pollution, et les soustraire au signal
reçu. Nous verrons que ce n’est pas une chose aisée. Là encore, le but de ce chapitre est d’ex-
pliquer les étapes de la calibration qui ont eu lieu mais sans rentrer dans toutes les subtilités
de chaque méthode. Un paragraphe est plus spécifiquement consacré à la calibration effectuée
sur les données interférométriques car elle représente une technique un peu particulière.
Une fois la calibration des données effectuée, on présente dans le chapitre trois non seule-
ment les spectres obtenus mais aussi chaque source observée. Ces sources sont des galaxies,
pour la plupart proches de la Voie Lactée (D <10 Mpc). On a observé surtout les noyaux de
ces galaxies, très actifs en terme de formation d’étoiles. Pour des galaxies ciblées, quelques
positions en dehors des noyaux, principalement dans la région des bras spiraux (eux aussi ac-
tifs en formation d’étoiles) ont été obtenus, en vue d’une future comparaison entre l’efficacité
à former des étoiles dans les disques et dans les noyaux.
Les deux derniers chapitres de cette partie sont consacrés à la description des paramètres
déduits des observations réduites : les valeurs qui vont contraindre les modèles (Chap. 4) et
le calcul du taux de refroidissement observé du gaz moléculaire dans les noyaux de galaxies
de certaines sources (Chap. 5). On sait que la valeur du taux de refroidissement observé
dépend du degré de complétude de l’échantillon de données que l’on a sur chaque galaxie.
C’est pourquoi un choix parmi toutes les cibles de notre échantillon de sources a dû être fait
pour ne calculer ce taux observé que sur les cibles qui présentaient un échantillon de données
le plus complet possible ; en attendant de pouvoir compléter les échantillons de données des
autres galaxies.

Chapitre1
Le fonctionnement des
radiotélescopes
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Depuis plusieurs décennies, la recherche dans le domaine des fréquences radios (ou lon-
gueurs d’onde submillimétrique, millimétrique, centimétrique et métrique) s’est énormement
développée grâce à l’émergence de nombreux radiotélescopes. Ces radiotélescopes sont des
antennes qui collectent les rayonnements électromagnétiques provenant d’une certaine région
du ciel. Des sources de nature très diverses sont à l’origine de ces rayonnements, qu’elles soient
proches ou plus lointaines : les objects du système solaire (planètes, comètes, satellites...), les
étoiles, le gaz et les poussières interstellaires, les galaxies et l’Univers lointain.
Le domaine des radiofréquences se divise principalement en deux catégories : d’un côté on
regroupe les domaines millimétrique et submillimétrique et de l’autre côté, les domaines centi-
métrique et métrique. La distinction entre ces deux branches se fait surtout par les différentes
techniques utilisées pour la construction de leurs instruments de détection respectifs. Dans
la suite de ce manuscrit, on ne s’intéressera qu’au fonctionnement et qu’aux méthodes d’ob-
servation des radiotélescopes appartenant aux domaines millimétrique et submillimétrique
(pour des longueurs d’ondes 0.3mm < λ < 3mm soit des fréquences 100 GHz < ν < 850
GHz1). On ne s’intéressera pas aux techniques ni aux méthodes employées dans les domaines
centimétrique et métrique.
Les radiotélescopes (dorénavant on ne précisera plus "dans les domaines millimétrique et
submillimétriques") sont constitués de deux principaux éléments (voir la Fig. 1.1 et la Sect.
1.1) : l’antenne (ou surface collectrice) et les récepteurs-analyseurs de spectres.
Afin de mieux comprendre comment une antenne radio fonctionne il est nécessaire de
rappeler quelques principes de base sur les propriétés de propagation d’un rayonnement élec-
tromagnétique :
1On rappelera la formule suivante pour passer de λ à ν : ν = λ
c
où c est la vitesse de la lumière soit 299
792 458 ms−1.
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– Un rayonnement électromagnétique est une onde avec une certaine longueur d’onde (λ)
correspondant à une fréquence (ν = λc où c est la vitesse de la lumière soit 299 792 458
ms−1), une amplitude (A) ainsi qu’une phase (ϕ).
– Pour les techniques "radios", les optiques combinées avec les récepteurs détectent non
seulement l’amplitude A du signal mais aussi sa phase ϕ (principe essentiel pour l’inter-
férométrie). Plus précisément, la détection par un mélangeur (voir la sous section 1.1.2)
permet de conserver l’information sur la phase du signal parce que l’étape de détection
mesure l’amplitude complexe de l’onde et non uniquement son intensité proportionelle
à A2 (comme par exemple dans le domaine optique avec une caméra CCD ou un bolo-
mètre).
Dans la réalité, le signal que reçoit une antenne est contaminé par de nombreuses sources
externes et internes aux télescopes (voir la Partie 1 Chap. 2) mais les principes énoncés
ci-dessus restent valides.
Pour sonder les échelles et les régions les plus petites au sein d’une galaxie ou, plus gé-
néralement dans l’Univers, une grande résolution angulaire et une grande sensibilité sont
nécessaires. C’est pourquoi ont été construits des réseaux de radiotélescopes que l’on appelle
des interféromètres. Le principe de fonctionnement de ces instruments est basé sur la su-
perposition des signaux captés par plusieurs antennes uniques disposées côte-à-côte selon un
schéma défini. Ce genre d’instrument tient compte à la fois des techniques utilisées sur les
antennes uniques mais nécessite aussi des méthodes propres (voir la Sect. 1.2). Les étapes de
combinaison des signaux provenant des différentes antennes ainsi que celles de la calibration
des données ainsi acquises (Voir la Partie 1 Chap. 2 Sect. 2.3) sont très spécifiques.
1.1 Un radiotélescope à antenne unique (single dish)
1.1.1 la surface collectrice
Dans les donmaines millimétrique et submillimétrique les surfaces collectrices sont très
similaires à celles utilisées dans le domaine visible : voir les photos présentées dans les Figs.
1.2, 1.3 et 1.4 soit respectivement le radiotélescope du Caltech Submillimeter Observatory2
(CSO) et les radiotélescopes de l’Institut de Radio Millimétrique (IRAM )3 : l’IRAM-30m
et l’interféromètre de l’IRAM-Plateau de Bure). C’est deux types de télescopes sont sem-
blables notamment par l’utilisation de la configuration Cassegrain (voir la Fig. 1.5). Dans
les domaines millimétrique et submillimétrique, les diamètres des surfaces collectrices (ou dia-
mètres de l’antenne, D) sont compris entre quelques mètres et quelques dizaines de mètres.
Pour optimiser la détection d’un signal, cette surface (miroir primaire4), souvent composée
de nombreux réflecteurs, décrit un paraboloïde aussi parfait que possible. Les radiotélescopes
sont également pourvus d’un miroir secondaire de forme hyperbolique pouvant rapidement se
déplacer pour sonder une position de référence, on appelle le secondaire vibrant, le wobbler.
L’efficacité d’une antenne à capter un signal du ciel peut être décrit par les deux principaux
paramètres suivants : le rendement dans l’axe de l’antenne et la réponse directionnelle de l’an-
tenne (ou diagramme de rayonnement). Il est d’usage d’utiliser une unité (que l’on définira)
spécifique à la détection millimétrique et submillimétrique, c’est la température d’antenne
(TA). Rappelons que l’on s’intéresse ici aux principaux paramètres pouvant décrire une an-
tenne réelle qui possède par définition un certain nombre d’imperfections en comparaison
2Voir le site internet : http ://www.submm.caltech.edu/cso/
3Voir le site internet : http ://iram.fr/IRAMFR/PDB/pictures/present_plateau.html
4Pour les antennes uniques fonctionnant aux radiofréquences, il est d’usage, pour décrire le système collec-
tant le signal, d’employer les mots d’optiques et de miroirs normalement réservés au domaine du visible.
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Fig. 1.1 – Trajet qu’effectue le signal lors de sa détection, depuis l’antenne où le signal est
collecté jusqu’aux spectromètres où il est analysé (obtention d’un spectre). Chaque instrument
rencontré est décrit dans le texte. Les flèches symbolisent le sens de propagation du signal.
Les fréquences des signaux au niveau de chaque instrument sont aussi précisées (νi, νOL, νIF ).
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Fig. 1.2 – L’antenne du Caltech Submillimeter Observatory de 10m de diamètre située sur le
sommet du Mauna Kea (Hawaii - USA). La longitude et la latitude du radiotélescope sont de
155o 27 min 22.8 sec - Ouest et 19o 45 min 32.4 sec - Nord.
Fig. 1.3 – L’antenne de 30m de diamètre de l’IRAM basée sur le sommet du Pico Veleta
(Espagne). La longitude et la latitude du radiotélescope sont de 33.36o - Ouest et 37.06o -
Nord.
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Fig. 1.4 – L’interféromètre de l’IRAM - Plateau de Bure (France) avec ses 6 antennes de 15
m de diamètre. La longitude et la latitude de l’interféromètre sont de 05o 54 min 28.5 sec -
Est et 44o 38 min 02.0 sec - Nord.
Fig. 1.5 – Principe de fonctionnement d’un télescope (radio ou visible) construit dans une
configuration Cassegrain. Le signal du ciel vient de droite, se réfléchit sur le miroir primaire
(parabolique) puis sur le miroir secondaire (hyperbolique) et atteint enfin les détecteurs placés
juste derrière le miroir primaire (au foyer).
avec une antenne parfaite ou idéale.
– le rendement dans l’axe de l’antenne : Le plus important paramètre pour décrire
une antenne réelle est son rendement dans l’axe qui peut diminuer à cause d’un désa-
lignement des optiques plus ou moins important. Ce défaut d’alignement des optiques
peut résulter de trois phénomènes : la défocalisation, l’astigmatisme et le phéno-
mène de coma. L’astigmatisme d’une antenne est dû aux contraintes mécaniques
et/ou thermiques complexes qui s’exercent sur celle-ci. Ce phénomène bien que faci-
lement identifiable sur les données (déformation du lobe principal), est généralement
très difficile à corriger. La défocalisation est provoquée par le déplacement du miroir
secondaire par rapport à l’axe du télescope. Ce phénomène est lui, facilement détecté et
mesurable à partir des données. Sa correction est relativement simple en se servant de
sources intenses comme les planètes. Contrairement aux deux précédents phénomènes,
la coma engendre une erreur de pointage. Elle se manifeste à cause d’un déplacement
similaire à celui responsable de la défocalisation mais dans l’axe transverse des optiques.
On la corrige en vérifiant régulièrement le pointage de l’antenne (voir la Partie 1 Chap.
2 Sect. 2.2). On regroupe sous une même variable les perturbations engendrées par
ces trois phénomènes qui dégradent le signal reçu : c’est le rendement dans l’axe de
l’antenne réelle ou rendement de surface (ηA). Cette variable tient également compte
des défauts ou irrégularités de la surface matérialisant les différences pouvant exister
entre une antenne réelle et une antenne idéale. Ces défauts de surface représentent des
déformations permanentes qu’il est impossible de modifier et qui se répercutent donc
sur le signal capté. Ces irrégularités de surface ne peuvent pas être exprimées sous une
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forme mathématique simple. On verra dans la Partie 1 Chap. 2 Sect. 2.2 comment on
peut néanmoins corriger les signaux reçus des pollutions représentées par ηA.
– La réponse directionnelle de l’antenne (ou lobes) : C’est une caractéristique fon-
damentale pour définir les capacités d’une antenne à sonder des régions du ciel à des
échelles plus ou moins fines. La réponse directionnelle d’une antenne est définie par ce
qu’on appelle le diagramme de rayonnement. Celui-ci contient plusieurs lobes : princi-
pal, secondaires et d’erreurs (voir la Fig. 1.6 A). La résolution angulaire d’une antenne,
permettant de sonder diverses échelles dans la matière, est directement liée à la taille du
lobe principal (θmb). Celle-ci est inversement proportionnelle au diamètre de l’antenne
(D) et proportionnelle à la longueur d’onde étudiée (λ) via la formule : θmb ∝ λ/ D.
Pour mieux comprendre les propriétés physiques de la matière, les astronomes cherchent
à observer les plus petites échelles de l’Univers. Ils ont donc besoin d’une grande résolu-
tion angulaire donc d’une taille de lobe principal assez fine (θmb). Ceci implique, via la
formule précédente que, pour une λ donnée, le diamètre de l’antenne D doit augmenter
(voir la Fig. 1.7). Des problèmes techniques pour la construction et le coût de l’antenne
se posent alors. Plus on augmente D, plus il est difficile de conserver une bonne qualité
de surface (donc de conserver une sensibilité élévée) et plus les lobes parasites (secon-
daires et d’erreurs) deviennent intenses (voir la Fig. 1.6 B). C’est pourquoi, au lieu de
construire une antenne de grand diamètre, on préfère construire plusieurs antennes de
diamètre (et de coût) raisonnable : on obtient un interféromètre (voir la Sect. 1.2). Le
lobe principal de cet interféromètre est alors appelé lobe principal synthétisé puiqu’il
résulte de la combinaison des lobes principaux de chaque antenne (en tenant compte
des distances séparant celles-ci). Cette technique donne accès dans de bien meilleures
conditions à la haute résolution angulaire, soit l’accès aux plus petites échelles de la ma-
tière contenue dans l’Univers. Ce lobe principal synthétisé reste cependant sensible aux
turbulences atmosphériques au même titre que le lobe principal d’une antenne unique
de grand diamètre. En effet, les effets de la turbulence atmosphérique sont d’autant
plus importants que l’antenne a une taille de lobe principal petite (donc une grande
résolution angulaire).
– la température d’antenne (TA) : Il est d’usage d’utiliser une unité très pratique
pour décrire les signaux reçus d’une antenne unique : la température d’antenne TA. TA
correspond à la puissance reçue par l’antenne d’une source de distribution de brillance
Bν(T) (voir l’Eq. 6.3 dans la Partie 2 Chap. 6). C’est en unité de T∗A que les données
sont fournies généralement à l’observateur où T∗A = TA corrigée des effets atmosphé-
riques. TA comme T∗A sont décrites très précisément (formules) dans la thèse de D.
Teyssier (2002). Nous ne redétaillerons pas ici ces équations.
1.1.2 les récepteurs et les analyseurs de spectres
Une autre composante fondamentale pour le fonctionnement d’un radiotélescope est l’en-
semble que forme les récepteurs et les analyseurs de spectres. Nous allons décrire (voir le
schéma de la Fig. 1.1) le chemin parcouru par le signal capté, depuis la sortie de l’antenne
jusqu’aux analyseurs de spectres (ou spectromètres, backends). Nous décrirons ainsi au fur et
à mesure les instruments (récepteurs et analyseurs) rencontrés tour à tour.
Le signal capté par l’antenne (ou surface collectrice) est envoyé aux récepteurs dont le but
est de collecter le plus efficacement possible le dit signal, de l’amplifier à un niveau optimum
pour les spectromètres puis de leur transmettre, le tout en minimisant les bruits produits lors
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Fig. 1.6 – A : Diagramme polaire de la réponse directionnelle d’une antenne unique : sont
représentés le lobe principal, les lobes secondaires et d’erreurs ; B : Schéma permettant de
visualiser les effets d’une augmentation du diamètre D de l’antenne sur la taille des lobes.
Fig. 1.7 – Représentation de la taille du lobe principal d’une antenne unique de faible diamètre
D (à gauche), de grand diamètre (à droite).
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Fig. 1.8 – Un cornet pour la fréquence de 150 GHz à l’IRAM-30m.
de ces diverses étapes.
Le premier instrument que rencontre le signal capté se situe dans le plan focal de l’antenne :
c’est un cornet (voir Fig. 1.8). Le cornet est un collecteur. Il reçoit directement l’énergie captée
par l’antenne et permet à l’onde incidente de rentrer dans le guide d’onde. Le diamètre du
cornet est directement proportionnel à la longueur d’onde étudiée. Il permet aussi d’adapter
l’impédance du vide (air) à celle du guide d’onde.
Le deuxième instrument rencontré par le signal est donc le guide d’onde qui a une impé-
dance dépendant de sa géométrie et du matériau de son isolant. Le guide d’onde sélectionne
une polarisation de l’onde 5 et la mène jusqu’à une cavité résonnante où elle est alors trans-
formée en courant puis transportée par des câbles coaxiaux vers les spectromètres.
Mais avant d’entrer dans la cavité résonnante et d’être transmise aux analyseurs de
spectres, l’onde incidente (de fréquence initiale νi) est amplifiée par la superposition d’un
signal de bruit nul, de puissance adaptée et de fréquence (νOL). Ce signal (de fréquence νOL)
est créé par un oscillateur local (voir la Fig. 1.1). On superpose alors les deux signaux de
fréquences νi et νOL dans un mélangeur. Celui-ci va donner en sortie des signaux de fréquence
dite intermédiaire νIF , égale à la différence (en valeur absolue) entre νi et νOL (voir les Figs.
1.9 A) et B)).
Pour décrire ce processus de mélange, on emploie souvent le terme de chaîne (ou récepteurs)
hétérodyne(s). Remarquons que le mot "hétérodyne" peut avoir différents sens suivant les
personnes qui l’emploient. Le lecteur doit ici comprendre ce mot comme pour simplement
notifier l’utilisation d’un mélangeur réalisant une conversion basse du signal 6. En effet, le
signal de fréquence νi, est au final décalé vers les fréquences plus petites (νIF ), tout en
conservant sa phase. A la fin de cette chaîne de détection hétérodyne on récupère alors des
signaux de fréquence νIF = νi-νOL et νIF = νOL-νi. Dans les deux cas, on parle de conversion
5Pour conserver toute l’information sur la polarisation de l’onde incidente, deux détecteurs croisés sont
nécessaires.
6Cette définition correspond à celle prises par les ingénieurs et qui sera utilisée dans tout ce qui suit. Pour
les astronomes, les mots "récepteurs héterodynes" sont plutôt associés à des observations spectroscopiques
tandis que les physiciens considèrent que le mot "hétérodyne" signifie une conservation de la phase (ϕ) du
signal.
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Fig. 1.9 – A) : Schéma de principe de fonctionnement d’un mélangeur : le signal reçu de
l’antenne a une fréquence νi et le signal reçu de l’oscillateur local a une fréquence νOL (ici
νLO). Les deux signaux sont sommés et un signal de fréquence νIF ressort du mélangeur. C’est
la conversion hétérodyne basse d’un signal ; B) : Représentation dans l’espace en fréquence
de la conversion hétérodyne basse. On obtient deux bandes dites latérale supérieure (USB)
ou latérale inférieure (DSB) où le signal est à la fréquence νIF .
basse du signal (ou down conversion, voir la Fig. 1.9 A)).
Les deux signaux obtenus en sortie du mélangeur (de fréquence νIF ) sont récupérés res-
pectivement dans la bande latérale supérieure (νi > νOL) (ou upper side band, USB) et dans
la bande latérale inférieure (νOL > νi) (ou lower side band, LSB) (voir la Fig. 1.9 B)). Il
est aussi possible de travailler en simple bande grâce à un filtrage de l’une des bandes à la
sortie du mélangeur. En effet, certains signaux (ciel, autre raie proche de celle étudiée,...)
peuvent polluer l’une ou l’autre des deux bandes, il est alors préférable de travailler en simple
bande (ou single side band, SSB). A la sortie du mélangeur, les signaux (de fréquence νIF )
peuvent être filtrés (simple ou double bande) et amplifiés (pour une meilleure analyse dans
les spectromètres).
La raison de cette conversion hétérodyne basse se justifie par le fait que peu d’instru-
ments sont capables de traiter des signaux millimétriques ou submillimétriques et qu’aucun
spectromètre n’existe pour ces longueurs d’ondes. La place dans la chaîne de détection de la
conversion hétérodyne basse n’est pas non plus discutable puisqu’aucun amplificateur puis-
sant n’est disponible dans le domaine millimétrique ou submillimétrique à l’exception de la
bande à 3mm, mais pour cette bande, les amplificateurs ne sont pas encore compatibles avec
les propriétés de certains mélangeurs (SIS).
Le signal amplifié (de fréquence νIF ) est donc transmis aux analyseurs de spectres. Ceux-ci
reçoivent le signal via des câbles coaxiaux (voir la Fig. 1.1). Les spectromètres sont les ins-
truments capables de fournir idéalement l’intensité captée par l’antenne (I(ν, α)) en fonction
de la fréquence (ν) et de la direction (α) de la source étudiée7. En réalité, les spectromètres
ne peuvent pas fournir exactement la quantité I(ν, α) puisqu’ils échantillonent le signal reçu
sur des fréquences et que cet échantillonnage ne peut pas être parfait. La capacité d’un spec-
tromètre à distinguer la variation du signal incident avec la fréquence est appelée la résolution
du spectromètre (R = ν∆ν ). Par construction, les spectromètres, sont affectés de distorsions
et d’aberrations. Ces phénomènes imposent non seulement une résolution finie mais aussi ne
7Si l’information est fournie simultanément pour plusieurs valeurs de α, un spectro-imageur est nécessaire.
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Fig. 1.10 – Observation d’une raie spectrale avec une résolution R ( ν∆ν ) croissante. (a) R ≈
0 ; (b) La raie apparaît ; (c) la raie paraît double, mais non résolue ; (d) les deux raies sont
résolues et (e) la largeur propre des raies est atteinte et augmenter R ne change rien. Le trait
horizontal fixe la largeur instrumentale utilisée.
permettent d’étudier le signal que sur un intervalle de fréquence limité (appelé la largeur de
bande du spectromètre, Bsp). Le signal étudié est donc en fait un élément spectral de lar-
geur B0 au voisinage de la fréquence ν0 réparti sur Bsp en fonction de la résolution R(voir
l’influence de la résolution sur les observations grâce à la Fig. 1.10).
Pour optimiser l’analyse de ce signal, il est possible durant les observations au CSO de
se servir de différents spectromètres simultanément ayant donc des résolutions et des largeurs
de bandes Bsp différents. En comparant et en sommant les signaux issus de chaque analyseur
de spectres, on accroît les informations collectées (voir la description des observations dans la
Partie 1 Chap. 3) en minimisant les artefacts que chaque spectromètre peut provoquer.
Les spectromètres utilisés pour les radiofréquences sont adaptés afin d’obtenir pour ce do-
maine, dans le temps de mesure le plus court possible, l’information maximale. Ce sont donc
soit des spectromètres multicanaux, des spectromètres acousto-optiques ou des spectromètres
à autocorrélation. Par abus de language, on appelle plus généralement ces instruments des
spectromètres hétérodynes pour les différencier des spectromètres utilisés dans les autres do-
maines de longueurs d’ondes. Ce sont eux qui fournissent les spectres de raies (voir la Partie
1 Chap. 3) desquels nous déduisons les paramètres physiques (température cinétique, densité
du gaz, champ de rayonnement...) des noyaux de galaxies étudiés (voir la Partie 2 Chaps. 6,
7 et 8). Pour plus de précision sur le fonctionnement de chaque type de spectromètre, se
référer au livre de P. Lena (19968).
En résumé, un radiotélescope est un instrument qui permet la détection des signaux cé-
lestes via une antenne et une chaîne de détection. Quand l’antenne capte un signal, ce signal est
une addition de ce qu’émet l’objet céleste étudié, la couche d’atmosphère traversée, les struc-
8"Astrophysique : Méthodes physiques de l’observation", deuxième édition, SAVOIRS ACTUELS, InterEdi-
tions / CNRS Editions
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tures environnant le télescope (sol, cabine...), l’antenne elle-même et ses récepteurs. L’étape
qui consiste à isoler le signal issu de l’objet étudié du reste du signal détecté, est donc une
étape cruciale : c’est la calibration. Plusieurs techniques et méthodes existent et sont exposées
dans la Partie 1 Chap. 2.
Pour pouvoir observer des régions aux échelles les plus petites, il faut , comme on l’a vu,
accroître la résolution angulaire de l’antenne. Pour cela, on utilise donc l’interférométrie. Dans
ce qui suit, les principaux organes d’un interféromètre sont détaillés.
1.2 Un interféromètre (plusieurs antennes uniques travaillant simultanément)
Pour augmenter le pouvoir de résolution d’une antenne, il faut accroître sa surface collec-
trice en préservant sa sensibilité, ses qualités de pointage, de rendement dans l’axe, d’effica-
cité. Si l’on veut rester sous un système d’antennes uniques des limitations au niveau de la
construction comme du coût apparaissent. Il est alors plus rentable d’utiliser l’interférométrie,
c’est-à-dire la combinaison de plusieurs antennes uniques de taille et de coût raisonnables.
Cette technique de combinaison des signaux n’est pas pour autant une chose aisée à réa-
liser. En effet, non seulement les problèmes posés par la détection avec des antennes uniques
persistent (bruit dû à la surface collectrice, aux récepteurs...) mais d’autres problèmes tout
aussi fondamentaux, doivent être pris en compte. En sommant simplement des signaux venant
d’antennes différentes, il n’est pas possible d’obtenir de détection. Pour obtenir une mesure,
il faut tenir compte d’un élément essentielle dans le signal reçu : sa phase (voir les deux prin-
cipes de base d’électromagnétisme énoncés au début du chapitre). De plus, pour combiner
de manière cohérente les signaux des différentes antennes, il faut disposer de nouveaux ins-
truments : les corrélateurs. La taille des sources, comme le fait d’avoir une largeur de bande
(en fréquence) finie, imposent également certaines contraintes au système. Dans le cas de
l’interférométrie radio, la largeur de bande est seulement limitée par le mélangeur.
Un interféromètre hétérodyne est ainsi composé d’antennes, de récepteurs (voir la descrip-
tion de ces deux objets dans la Sect. 1.1), de corrélateurs et d’un grand nombre de câbles
et connections. Nous ne décrirons ici que le principe de base du fonctionnement d’un interfé-
romètre et les problèmes rencontrés dans ce type d’observations (pour plus d’informations se
référer au rapport de conférences de l’école d’été d’interférométrie de l’IRAM 9).
1.2.1 La phase (ϕ), élément crucial dans l’interférométrie
En interférométrie, les radiotélescopes ne peuvent combiner les signaux que s’ils ont le
même état de polarisation donc la même direction de leur champ électrique respectif soit que
la phase relative (angle) entre les deux directions de polarisation soit nulle (modulo 2pi). Il
est donc très important d’étudier avec la plus grande attention la phase des signaux reçus par
les antennes.
On peut faire interférer des signaux de plusieurs façons mais toutes sont confrontées à
ce même problème de la phase. En effet, la géométrie de l’interféromètre (plus précisément,
l’orientation relative des antennes, soit les lignes de base
−→
b , ainsi que l’orientation globale
de l’interféromètre par rapport à la direction de propagation des ondes reçues −→s cause un
décalage (ou retard) de phase (τG) dans la phase des signaux issus de chaque antenne :
τG =
−→
b .−→s
c par rapport au signal reçu par une autre antenne choisie comme référence (voir la
Fig 1.11). Pour simplifier prenons le cas d’un interféromètre à deux antennes comme on peut
le voir sur la Fig. 1.11.
9"IRAM : Millimeter Interferometry Summer School", proceedings from IMISS2, edited by A. Dutrey,
ISBN 2-9516869
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Fig. 1.11 – Schéma représentant le fonctionnement d’un interféromètre hétérodyne à deux
antennes avec un système compensant le retard de phase τG. On suppose que les signaux à la
sortie des deux antennes sont de la forme U1(t) et U2(t) où E1=E2 sont les amplitudes des
signaux respectivement de l’antenne 1 et 2. On retrouve aussi le mélangeur et l’oscillateur
local, fonctionnant tous deux comme dans le cas d’une antenne unique. Le corrélateur (voir
texte) est aussi représenté.
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Fig. 1.12 – A gauche (a) : signal en sortie d’un interféromètre en produit (ou corrélation) ; à
droite (b) : signal en sortie d’un interféromètre en somme.
Pour combiner les signaux U1(t) et U2(t) (tensions issues respectivement des antennes 1
et 2 ; voir la Fig 1.11), on peut procéder par :
* Interférométrie en somme (ou puissance totale) : On additionne simplement les
deux signaux (exprimés sous leur forme complexe). Le signal total résultant vaut :
U2tot = 2E
2
1(1 + cos(ωτG)) (1.1)
où E1 = E2 (amplitudes issues des signaux respectivement de l’antenne 1 et 2) et
ω = 2piν. Dans le cas d’antennes réelles , on procède plutôt à une convolution des
signaux reçus plutôt qu’à une sommation. Le signal final ainsi obtenu est représenté par
le graphique situé à droite dans la Fig 1.12. Le lobe principal synthétisé de l’interfé-
romètre ainsi formé a les mêmes propriétes que le lobe principal d’une antenne unique
mais c’est la norme de
−→
b qui intervient dans la détermination de sa taille (≈ λ / |−→b |).
* Interférométrie en produit (ou corrélation) : Les signaux sont amenés dans un cor-
rélateur (voir la description plus loin) qui donne le signal Utot suivant (voir le graphique
à gauche de la Fig. 1.12) :
Utot ∝ 1
2
E21 cos(ωτG) (1.2)
Ce signal varie alors périodiquement avec τG. Si l’orientation relative de l’interféromètre
de ligne de base
−→
b et de direction de progagation de l’onde −→s ne varient pas, alors τG
et Utot restent constants. Mais si −→s varie lentement (à cause par exemple du mouve-
ment diurne de la Terre) alors τG varie et nous mesurerons des franges d’interférences
fonctions du temps. Pour les antennes réelles, on multiplie ainsi les signaux reçus res-
pectivement de chaque antenne en tenant compte des phases relatives (τG). On peut
concrètement opérer soit de façon analogique par modulation de phase soit de façon
numérique en digitalisant d’abord les signaux puis en effectuant ensuite la combinai-
son (pour plus de détails, se référer au cours de DEA d’instrumentation de Mr P. Zarka).
Les retards de phase, τG, sont communément compensés par des systèmes électroniques,
après une ou plusieurs conversions en fréquence. Concrètement, une différence dans la longueur
des câbles transmettant le signal est la solution la plus souvent utilisée pour compenser τG (voir
la Fig 1.11). Des méthodes plus complexes de décalage de mémoire après un échantillonnage
digital du signal dans le corrélateur peuvent aussi être des solutions techniquement réalisables.
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L’ajout dans la chaîne de détection (en parallèle d’un oscillateur local par exemple, comme
sur la Fig. 1.11) d’un instrument qui introduit un autre décalage en phase (différent de τG)
peut être aussi employé afin d’optimiser et de faciliter la combinaison des signaux U1(t) et
U2(t) qui a lieu par la suite dans le corrélateur (voir les détails de cette méthode dans le
rapport de conférences de l’école d’été d’interférométrie de l’IRAM ).
1.2.2 Le corrélateur
Un corrélateur (voir le bas de la Fig. 1.11) est un instrument qui recompose un signal
à partir des signaux venant des différentes antennes, après que les retards en phase entre
ces signaux aient été compensés par l’une des méthodes citées plus haut. Plus précisément,
un corrélateur est composé d’un instrument qui multiplie la tension induite par le signal
détecté par l’antenne, et d’un intégrateur en temps. Il existe des corrélateurs complexes qui
sont la combinaison de plusieurs multiplicateurs de tension et intégrateurs en temps. De
façon générale, le signal sortant du corrélateur est proportionnel aux signaux des antennes
U1(t), U2(t)...Ui(t) et contient une relation entre les phases et amplitudes. (Voir pour plus de
précision le rapport de conférences de l’école d’été d’interférométrie de l’IRAM ).
1.2.3 Autres effets spécifiques de l’interférométrie
Dans le cas d’un système de plusieurs antennes réelles (interféromètre), on fait, d’une part
l’hypothèse que le plan d’onde incident est plan, ce qui implique que la source doit être dans
un champ de vue éloignée de l’interféromètre ; et d’autre part, on utilise une superposition
linéaire de l’onde incidente, ce qui implique la cohérence spatiale de la source. Ces deux
hypothèses sont valides dans la plupart des sources astronomiques observées mais quelquefois,
sous certaines circonstances, elles deviennent fausses. C’est par exemple le cas quand on
observe certains objets du système solaire (violation de la première hypothèse).
Un autre effet à considérer est celui provoqué par la largeur de bande finie (due au cor-
rélateur et aux mélangeurs). Cette limitation implique que lorsqu’on suit une source, il faut
être extrêmement vigilant à la compensation du retard de phase effectuée tout au long de
l’observation.
1.3 Conclusion
Dans ce chapitre, les principales notions ainsi que les principaux instruments ont été
abordés et décrits, ce qui servira de base au lecteur pour comprendre plus facilement la
calibration des données exposée au chapitre suivant.
Chapitre2
La calibration des données en
radioastronomie
Sommaire
2.1 Les sources de pollution . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 24
2.1.1 L’atmosphère . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 24
2.1.2 Les autres sources de pollution liées aux émissions des sites d’obser-
vations . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26
2.1.3 Les autres sources de pollution liées aux émissions du radiotélescope 26
2.2 La calibration des données . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27
2.2.1 La méthode du "chopper wheel" . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27
2.2.2 Le pointage . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 28
2.2.3 Autre correction à effectuer durant les observations . . . . . . . . . . 28
2.2.4 Correction de l’efficacité du lobe principal . . . . . . . . . . . . . . . 30
2.3 Calibration des données interféromètriques . . . . . . . . . . . . . . . . 30
2.3.1 Calibration de la bande passante . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31
2.3.2 Calibration de la phase . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31
2.3.3 Calibration en amplitude . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31
2.3.4 Calibration en flux . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31
2.4 Conclusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 32
Les observations dans les domaines millimétrique et submillimétrique, tout comme dans
les domaines optique, infrarouge, rayons X, ultraviolet,... nécessitent tous une technologie
spécifique et des instruments adaptés (voir la Partie 1 Chap. 1). Les techniques d’observation
tout comme les problèmes rencontrés lors de la calibration des données sont très différents
d’une longueur d’onde à l’autre. Ici, nous allons présenter les principaux problèmes auxquels
sont confrontés les astronomes lors de la calibration ou étalonnage des données pour des
longueurs d’ondes millimétriques et submillimétriques (0.3mm < λ < 3mm soit 100 GHz
< ν < 850 GHz).
Les observations présentées dans la Partie 1 Chap. 3 sont réalisées avec une antenne
unique : Le CSO (voir la photo de la Fig 1.2 dans la Partie 1 Chap. 1). Il existe des données
obtenues à plus grande résolution (voir la Partie 3 Chap. 11) réalisées avec l’interféromètre
de l’IRAM-PdB (voir la photo de la Fig 1.4 dans la Partie 1 Chap. 1).
En résumé, un radiotélescope (antenne unique ou interféromètre) est un récepteur sensible
aux rayonnements émis par l’intégralité de son environnement non seulement proche (l’atmo-
sphère, le sol, la cabine...) et lointain (les objets célestes) mais aussi sensible à ses propres
émissions (antennes et récepteurs). Lors de la calibration des mesures, il s’agit d’estimer cha-
cune de ces contributions afin de les extraire le plus efficacement possible du signal global et
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ainsi ne conserver que le signal issu de la source étudiée. On remarquera que parmi toutes
ces contributions, celles liées au télescope (antenne et chaîne de détection) sont plus aisément
quantifiables que celles qui sont indépendantes de l’instrument (les conditions atmosphériques,
l’émission du sol...). Nous allons suivre pas à pas la calibration effectuée par un observateur
durant une session d’observation au CSO mais précédemment, nous détaillerons les sources
de pollution du signal.
2.1 Les sources de pollution
2.1.1 L’atmosphère
Un premier problème évident se pose lorsqu’on étudie le rayonnement radio (millimétrique
et submillimétrique) des objets contenus dans l’Univers depuis le sol terrestre. En effet, l’at-
mosphère qui entoure notre planète est certes une barrière protectrice indispensable à notre
survie, mais elle constitue aussi un frein aux détections voire même une pollution puisqu’elle
contamine celles-ci lors de leur traversée. Cette modification du flux initial est appelée l’ex-
tinction atmosphérique. La prise en compte de l’extinction atmosphérique est essentielle dans
la calibration des données. L’importance du phénomène dépend de la distance zénithale de
l’objet, de la longueur d’onde étudiée, de la qualité des sites d’observation.
Plus précisément, dans les domaines millimétrique et submillimétrique, ce sont les mo-
lécules de la basse atmosphère (troposphère) comme l’oxygène, l’ozone et surtout la vapeur
d’eau qui rendent difficile l’observation de certains rayonnements. Pour éviter au maximum
la contamination des signaux, il est essentiel d’observer sur des sites les plus "propres" pos-
sibles. L’altitude (appauvrissement de l’atmosphère en espèces polluantes comme l’oxygène) et
le faible degré d’humidité (quantité de vapeur d’eau faible) sont les principales caractéristiques
recherchées pour un site d’observation. Les deux instruments de l’IRAM ainsi que le CSO
sont à cet égard hautement qualifiés. En effet, l’IRAM-30m est situé sur les hauteurs du Pico
Veleta en Espagne, l’IRAM-PdB est situé sur un plateau en altitude dans les Alpes françaises
et le CSO est basé au sommet du Mauna Kea à Hawaii (USA). Malgré l’excellente qualité
de ces sites d’observations qui permettent de réduire les contaminations atmosphériques, la
radioastronomie reste soumise aux “lois” de la météorologie et aux caprices du temps : des
changements climatiques sont fréquents, même à l’échelle de quelques heures. L’augmentation
de la quantité de vapeur d’eau contenue dans l’atmosphère (nuages, pluie, orages...) peut alors
empêcher les observations de s’effectuer.
En effet, la quantité de vapeur d’eau contenue dans l’atmosphère est la variable fondamen-
tale qui influence directement la capacité de celle-ci à transmettre plus ou moins intégralement
au sol le signal émis par les objets célestes. Mais la transmission de l’atmosphère n’est pas
seulement fonction de la quantité de vapeur d’eau contenue (variant suivant la période de
l’année) elle dépend de la longueur d’onde étudiée (cf. Fig. 2.1). Il existe donc des fenêtres de
longueurs d’onde (ou de fréquences) privilégiées dans lesquelles l’absorption du signal céleste
par l’atmosphère est très faible (transmission forte) : ces fenêtres sont appelées fenêtres de
transmission. On peut aisément voir sur la Fig. 2.1 qu’il sera donc plus facile d’observer
(temps d’intégration moins long) dans une fenêtre centrée sur la fréquence ν = 250 GHz
(transmission d’environ 85 %) que sur la fréquence ν = 850 GHz (transmission d’environ 15
%). Comme on peut le voir sur la Fig. 2.1, il existe aussi des gammes de fréquences totalement
inacessibles depuis le sol (transmission quasi nulle donc le signal est totalement absorbé par
l’atmosphère) comme les fréquences situées autour de ν = 550 GHz ou ν = 750 GHz.
Il existe un paramètre pouvant quantifier les effets de l’atmosphère : c’est l’opacité (τ).
Cette variable dépend de la fréquence, de la quantité de vapeur d’eau et de l’angle au zé-
nith (ZA). On peut écrire, dans les fenêtres atmosphériques, c’est-à-dire pour des fréquences
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Fig. 2.1 – Représentation de la transmission atmosphérique au CSO, T(ν) = exp(−τZA(ν)).
Suivant la contenance en vapeur d’eau de l’atmosphère (0.5 mm en haut, 1mm au milieu et
2mm en bas), cette transmission diminue. 1mm de vapeur d’eau correspond à une opacité à
225 GHz d’environ 0.05.
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éloignées de celles des raies de la vapeur d’eau,
τZA=0(ν) = a(ν) + b(ν)× PWV, (2.1)
où a (dépendant de la fréquence) correspond à l’opacité de l’atmosphère considérée sans
vapeur d’eau par unité de masse d’air 1, b (fonction de la fréquence) représente la dépendance
de l’opacité zénithale à l’abondance de la vapeur d’eau dans l’atmosphère par unité de masse
d’air et PWV est la quantité de vapeur d’eau précipitée (en mmH2O au zénith). En général,
les paramètres a et b sont estimés via des modèles d’atmosphère assez complexes (voir plus
précisément, Serabyn et al. 1998, Applied Optics, 37-12, 2186 et Chamberlin et al. 1997).
Il est fréquent que les objets célestes que l’on observe ne soient pas situés au zénith mais
à un angle zénithal donné, différent de zéro. Quand on veut connaître l’opacité à cet angle
(τZA(ν)), il faut multiplier l’opacité calculée au zénith (τZA=0(ν)) par la masse d’air traversée
pour cet angle (masse d’air = 1/cos(ZA)).
Il est commode d’utiliser l’opacité au zénith (ZA=0) à ν = 225 GHz, τZA=0(225), pour
évaluer la transparence de l’atmosphère. Les valeurs typiques pour τ225,ZA=0 peuvent être
comprises entre 0.02 (excellentes conditions climatiques, valeur record au CSO) et 0.4 (obser-
vations impossibles car tempête).
Pendant les observations, il est essentiel de relever les paramètres décrivant la qualité du
ciel (température, taux d’humidité, τZA=0(225)...). L’opacité intervient dans la calibration
des données via la méthode du "chopper wheel" décrite dans la Sect. 2.2 qui corrige les
observations des artefacts que l’atmophère peut engendrer.
2.1.2 Les autres sources de pollution liées aux émissions des sites d’observations
Le signal reçu est également pollué par les émissions provenant du sol, des bâtiments en-
tourant le télescope, ou de tout autre structure à proximité de l’instrument de détection. Ces
sources sont plus difficilement quantifiables que la contamination liée à l’atmosphère. Cepen-
dant, on arrive à définir une efficacité dite de couplage vers l’avant (forward efficiency) et
vers l’arrière du télescope qui tient compte de toutes ces sources de pollution. C’est la mé-
thode du "chopper wheel" décrite dans la Sect. 2.2 qui corrige le signal reçu de ces émissions
parasites.
2.1.3 Les autres sources de pollution liées aux émissions du radiotélescope
Les autres sources de contamination dont il faut tenir compte dans la calibration et la
réduction des données sont directement couplées au radiotélescope. Ces sources polluantes sont
en général les sources les mieux connues et déterminées. Elles proviennent non seulement de
l’émission de la surface collectrice mais aussi de la chaîne de détection. Ces deux composantes
principales d’un radiotélescope sont présentées dans la Partie 1 Chap. 1 et sont définies par
leur capacité (efficacité) à ne pas modifier le signal incident. Ce sont ces efficacités (variables
généralement connues) qui sont utilisées lors de la calibration. La méthode du "chopper wheel"
(voir la Sect. 2.2) corrige, là encore, le signal reçu des émissions dues à l’antenne mais ne
corrige le signal reçu que d’une partie des émissions dues à la chaîne de détection. En effet,
certains signaux parasites provenant des détecteurs suivent le même chemin que le signal du
ciel et sont donc eux aussi réfléchis de multiples fois en subissant des transformations dans la
1En effet, comme décrit plus haut, d’autres molécules que la vapeur d’eau, présentes dans l’atmosphère,
peuvent aussi absorber du rayonnement. Une absence de vapeur d’eau dans l’atmosphère ne signifie donc pas
une transmission du signal céleste au sol de 100 %, mais reste toutefois supérieure à 95% à 225 GHz
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chaîne électronique. Ces perturbations sont donc extrêmement difficiles à corriger. On peut
les atténuer via l’utilisation d’absorbants (filtres) ou les rediriger en dehors de l’axe optique.
Néanmoins certaines parties de ces signaux peuvent subsister car elles sont souvent instables
dans le temps et donc incontrôlables. De même la méthode du "chopper wheel" ne tient pas
compte des erreurs de pointage ni ne corrige de l’efficacité du lobe principal de l’antenne.
2.2 La calibration des données
La majeure partie de la calibration se fait automatiquement lors des observations. Au CSO,
il suffit de taper certaines commandes à intervalle de temps régulier pour que les données soit
automatiquement calibrées. C’est la méthode du "chopper wheel" qui corrige instantanément
et simultanément la majeure partie des émissions polluant le signal incident. Cependant, il
faut veiller à conserver un bon pointage durant toute la session d’observations pour éviter
une perte du signal céleste. La position de la source étudiée dans le ciel lors des observations
soit son angle zénithal est aussi un paramètre important pour éviter une trop grosse perte de
signal. De plus, une fois les observations obtenues (spectres), il est préférable de leur appliquer
de suite un facteur correctif correspondant à l’efficacité du lobe principal de l’antenne.
2.2.1 La méthode du "chopper wheel"
Au CSO où la majeure partie des données ont été prises ( voir la Partie 1 Chap. 3),
l’étalonnage des données suit un schéma classique, communément adopté d’une part par les
antennes uniques au sol comme le JCMT, l’IRAM-30m, et d’autre part par les télescopes
spatiaux comme Herschel (HIFI ). Il s’agit d’utiliser la technique dite du "chopper wheel".
Concrètement, cette méthode consiste à comparer les émissions de diverses sources (chaude
et froide) prises comme références. Ces émissions sont assimilables à des émissions de corps
noirs correspondant à une certaine température T. La comparaison de ces émissions n’est
possible qu’avec un élément mobile qui dirige successivement le signal des sources étalons
vers les détecteurs. Précisément, la méthode du "chopper wheel" va comparer la température
d’une source chaude (Thot) avec celle d’une source froide (Tcold) puis avec la température
du ciel "vide". La source chaude est généralement un absorbant qui émet (sous forme de
corps noir) à la température de la cabine où se déroulent les observations tandis que la
source froide est une deuxième source dans la cabine à la température de l’azote liquide
(Tcold = Tazote) ou à défaut une position sans émission de sources astrophysiques sur le ciel
("vide")2. La comparaison entre les signaux reçus de la source froide et de la source chaude
d’une part, de la position de la source et d’une position adjacente (ciel "vide") d’autre part
permet d’étalonner complètement le système et de déduire la température d’antenne T∗A. Les
hypothèses importantes qui sont faites dans cette méthode, telle qu’elle est mise en oeuvre au
CSO sont les suivantes (voir la documentation sur la calibration au CSO3 et à l’IRAM-30m4) :
– Les bandes signal et image ont les mêmes gains
– La température de la source chaude est égale à celle de l’atmosphère qui est aussi égale
à celle du sol
– On se place dans l’approximation Rayleigh-Jeans (hν <<kbT)
Il faut noter que la contribution de l’atmosphère (qui atténue le signal céleste d’un facteur
exp−τZA=0(225)A avec A, la masse d’air telle que, à une élévation (el) donnée on ait : A =
1/sin(el) et avec une opacité à 225 GHz au zénith τZA=0(225), définie (pour ν =225 GHz) par
2Ce deuxième cas donne de moins bons résultats
3Voir le site internet : http ://puuoo.caltech.edu/Obs_manual/manual.html
4Voir sur le site internet : http ://iram.fr/IRAMES/index.htm, le document nommé "Calibration procedures
and efficiencies"
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l’Eq. 2.1) augmente très rapidement avec la fréquence. Aux hautes fréquences, la transmission
est également très sensible à la quantité de vapeur d’eau. La forte absorption atmosphérique
empêche toute observation dès que la quantité totale de vapeur d’eau dépasse 1 mm.
Aux fréquences élevées, l’hypothèse Rayleigh-JeansOn notera que dans les domaines radio,
on a souvent recours à l’approximation de Rayleigh-Jeans : hν << kbT. On parle alors de
la loi de Rayleigh-Jeans ou de la loi de Planck en convention Rayleigh-Jeans(BRJν (T)) qui
s’écrit :
BRJν (T ) =
2ν2kbT
c2
, et Jν(T) = T. (2.2)
) habituellement faite dans le domaine millimétrique devient moins bonne. Il est alors
nécessaire de corriger les données à la main pour obtenir une meilleure échelle de température.
Pour connaître précisément la valeur de ce facteur correctif, nous utilisons un programme
disponible au CSO contenant les dernières mises à jour du modèle d’atmosphère ATM (voir
Cernicharo et al. 1985 et la thèse de D. Pardo 1996). La Fig. 2.2 présente les facteurs correctifs
à appliquer aux observations en fonction de l’angle au zénith (ZA soit aussi de l’élévation)et
en fonction de τ225,ZA pour les fréquences suivantes : 345 GHz, 492 GHz, 691 GHz et 806
GHz. Ces figures découlent directement du programme ATM.
2.2.2 Le pointage
La qualité de l’alignement des optiques de l’antenne (miroirs primaires, secondaires...) est
aussi un paramètre clé affectant la qualité des données astronomiques obtenues. En effet, de
possibles désalignements peuvent se produire et provoquer une perte de puissance dans le lobe
principal via un décalage dans le pointage. Il est donc primordial de veiller, entre autre, à
conserver tout au long de la nuit un bon pointage. Pour cela, on utilise des sources bien connues
qui servent d’étalons ; comme les planètes (Mars, Jupiter et Saturne). Malheureusement, il
arrive que ces planètes soient trop basses sur l’horizon où qu’elles ne soient pas à proximité de
la source étudiée. Dans la mesure du possible, pour effectuer un bon pointage, il faut prendre
une source étalon peu éloignée de la source cible pour se placer dans les mêmes conditions
atmosphériques, thermiques et mécaniques que lors des observations réelles. C’est pourquoi,
on peut aussi avoir recours à d’autres étalons que les planètes : par exemple, des étoiles
évoluées (R-Hya, IRC 10216, CRL 2688, CRL 618, NGC 7027, R-CAS, O-Ceti...). Après la
phase d’observation des sources cibles, si une erreur de pointage apparaît, elle est alors difficile
à isoler. Cependant, on peut estimer de combien l’antenne a dérivé en refaisant un pointage
à la fin de la session d’observations. On corrigera alors manuellement du décalage déduit les
positions des spectres que l’on pense affectées. Il s’agit d’une méthode assez grossière mais
qui parfois, peut se réveler très utile notamment lors de la comparaison de données obtenues
à diverses longueurs d’onde. La qualité du pointage est alors cruciale.
2.2.3 Autre correction à effectuer durant les observations
Un paramètre à prendre en compte surtout lors de la phase d’observation et non pas par
la suite dans la phase de calibration, est le gain d’antenne en élévation. Ce paramètre décrit la
capacité de l’antenne à retransmettre le signal céleste en fonction de la position de la source
dans le ciel. En effet, en fonction de l’élévation de la source observée, l’antenne subit les
effets de la gravité (effets thermiques et mécaniques), elle se déforme légérement, de faibles
écarts au paraboloïde théorique peuvent provoquer de petites variations dans le rendement
de l’antenne. Les études menées par D. Teyssier (thèse soutenue 2002), en accord avec les
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Fig. 2.2 – Facteurs de correction (axe des z) de la température d’antenne T∗A à 345 GHZ (en
haut à gauche), à 492 GHz (en haut à droite), à 691 GHz (en bas à gauche) et à 806 Ghz (en
bas à droite). Ils sont fonction de τ225,ZA (axe des abscisses) et de l’angle au zénith (axe des
ordonnées) ou élévation. Ces graphiques ont été obtenus grâce au programme ATM pour les
conditions du site du CSO.
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Tab. 2.1 – Valeurs des efficacités du lobe principal (ηmb) pour le CSO en fonction de la
fréquence. On donne également (colonne 4), le facteur multiplicatif (1/ηmb) qui permet de
transformer les spectres exprimés en T∗A, en spectre exprimés en unité de lobe principal
(Tmb). On précise aussi (colonne 2) la taille du lobe principal (θmb) du CSO en fonction
de la fréquence.
fréquence (GHz) θmb (arcsec) ηmb 1/ηmb
230 30.5 69.8% ≈ 1.43
345 21.9 74.6% ≈ 1.34
492 14.5 51.5% ≈ 1.94
691 10.6 28.0% ≈ 3.57
806 8.95 28.0% ≈ 3.57
paramètres de construction de l’antenne du CSO, montrent que pour des sources d’élévation
comprises entre 40 et 60 degrés, le gain d’antenne en élévation est supérieur à 80%. On choisira
donc d’observer les sources décrites dans la Partie 1 Chap. 3 à des élévations optimales soit
autour de 50 degrés pour lesquelles le gain d’antenne en élévation est de 95%.
2.2.4 Correction de l’efficacité du lobe principal
Un couplage du diagramme de rayonnement du télescope avec la distribution de brillance
de la source est un paramètre important. En effet, la stratégie de calibration est valide pour
une distribution de brillance uniforme (ciel "vide"). Pour des distributions de brillance plus
structurées, il est nécessaire de prendre en compte ce couplage (voir les valeurs répertoriées
dans la Table 2.1). Si la source est ponctuelle ou de taille inférieure à celle du lobe principal,
θmb, alors un facteur correctif prenant en compte le couplage doit être appliqué. On utilise
l’efficacité du lobe principal, ηmb. Nous corrigeons les spectres en les multipliant par la valeur
1/ηmb. Les observations (en unité T∗A) sont ainsi converties en unité de lobe principal (Tmb).
Les spectres résultant sont présentés dans la Partie 1 Chap. 3. La Table 2.1 donne les valeurs
des efficacités ηmb du CSO à 230 GHz, 345 GHz, 492 GHz, 691 GHz et 806 GHz (fréquences
observées, voir l’introduction).
Si la source est de taille supérieure à θmb, et en particulier comparable à celle des lobes
d’erreur, il est impossible de déterminer un facteur de couplage simple sans connaître la
distribution précise de la température de brillance de la source. Cependant, l’influence des
lobes d’erreur peut être diminuée suivant des techniques décrites en détails dans la thèse de
D. Teyssier (2002).
2.3 Calibration des données interféromètriques
Un certain nombre de problèmes apparaissent lorsqu’il s’agit de calibrer des données pro-
venant d’un interféromètre. L’interférométrie utilise des techniques bien spécifiques (voir la
Partie 1 Chap. 1) et la calibration des données qui en découle doit être réalisée avec une
grande attention. Les problèmes rencontrés sont très particuliers. Non seulement les données
sont contaminées par toutes les sources décrites dans la Sect. 2.1 mais en plus, en additionnant
les signaux venant d’un réseau d’antennes, d’autres sources de contamination apparaissent.
Les principes de base de fonctionnement d’un interféromètre ainsi que la description de ses
principaux organes sont expliqués dans la Partie 1 Chap. 1. Ayant observé une de nos sources
(IC 10, voir la Partie 3 Chap. 11) avec l’interféromètre de l’IRAM-PdB, nous détaillons dans
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ce qui suit la calibration liée à cet instrument. D’autres interféromètres peuvent avoir des éta-
lonnages légèrement différents de ceux utilisés pour l’IRAM-PdB mais les principes de base
de cette calibration restent très similaires.
La calibration de données interférométriques peut être décomposée en quatre étapes prin-
cipales : la calibration de la bande passante (en fonction de la fréquence), de la phase (en
fonction du temps), la calibration en amplitude (en fonction du temps) et enfin, en flux (cali-
bration absolue). Les images obtenues à partir des données calibrées sont présentées dans la
Partie 3 Chap. 11 (noyau de la galaxie IC 10 et deux autres positions dans cette source).
2.3.1 Calibration de la bande passante
Calibrer "totalement" la bande passante d’un interféromètre revient à corriger la bande
passante, des effets de l’atmosphère et des émissions polluantes liées à l’instrument de détec-
tion (celles dues aux lignes de base joignant les diverses antennes utilisées et celles liées aux
antennes elles-mêmes). Pour cela, il faut étalonner l’efficacité totale (gain) de l’instrument en
fonction de la fréquence (on fait l’hypothèse que les propriétés de la bande passante ne varient
alors pas en fonction du temps). Pour corriger les effets atmosphériques, on utilise une source
de rayonnement continuum très intense aux longueurs d’ondes radio (quasar) qu’on observe
plusieurs fois durant la session d’observation. Pour corriger la contribution liée à l’instrument,
on utilise le signal d’une source de bruit blanc connue qu’on fait passer dans la chaîne de dé-
tection. Les détails de la calibration de la bande passante sont reportés dans le rapport de
conférences de l’école d’été d’interférométrie de l’IRAM.
2.3.2 Calibration de la phase
Plusieurs effets doivent être estimés : l’erreur commise sur la détermination de la longueur
des lignes de base joignant les antennes (géométrie de l’interféromètre), les fluctuations de
phase introduites par l’atmosphère, la contribution des antennes (via la dégradation ou la
stabilité du pointage) et les déviations de la phase dues à l’électronique. Pour calibrer les
données en phase et tenir compte de tous ces effets, on fait l’hypothèse que la calibration de
la phase n’est que fonction du temps. On utilise une procédure standard à tous les interféro-
mètres : un calibrateur (source ponctuelle) est observé pendant quelques minutes toutes les
20-30 minutes. Un ajustement de la courbe en gain déduite des observations du calibrateur
est alors effectué. Puis, on se sert de cet ajustement pour calibrer les données (voir le rapport
de conférences de l’école d’été d’interférométrie de l’IRAM ).
2.3.3 Calibration en amplitude
La calibration en amplitude est essentiellement reliée à l’estimation (pour chaque antenne)
des effets de l’atmosphère comme décrits dans la Sect. 2.1. Cette calibration est effectuée en
fonction du temps. Pour l’interféromètre de l’IRAM-PdB, la calibration de chaque antenne est
réalisée en temps réel mais peut être à nouveau effectuée à posteriori. Pour chaque antenne, on
estime la contamination de l’atmosphère (température de calibration) grâce aux températures
de sources chaude et froide connues et du signal reçu d’une source ponctuelle (quasar). On
établit alors une température du système interférométrique proportionelle à la température
de calibration de chaque antenne (tenant compte, entre autre, de la contribution respective
(gain) de chacune d’elle).
2.3.4 Calibration en flux
Il est extrêmement difficile, voire impossible de mesurer directement les flux absolus émis
par les sources étudiées. En effet, de multiples contaminations du signal peuvent modifier
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Tab. 2.2 – Flux des sources ponctuelles utilisées dans la calibration en flux à l’IRAM-PdB
(pour plus de détails, voir le rapport de conférences de l’école d’été d’interférométrie de
l’IRAM ). Ces deux radio sources sont associées à des étoiles.
nom flux à 87 GHz flux à 227 GHz
(Jy) (Jy)
CRL 618 1.55 ± 0.15 2.0 ± 0.3 a
MWC 349b 0.95 1.69
a : valeur donnée pour une fréquence de 231.9 GHz et non 227 GHz, b : cette source a un
spectre F(ν) = 1.69(ν/227GHz)0.6
les valeurs des flux : les erreurs commises dans le pointage et la focalisation des antennes,
les erreurs issues des modifications des gains des récepteurs lors des observations, les erreurs
provenant de la calibration en amplitude... sont quelques exemples. Pour calibrer les données
en flux, on décide d’exprimer tous les flux détectés en fonction de ceux de plusieurs sources
bien décrites comme certaines radiosources (voir la Table 2.2 qui présente les sources étalons
en flux de l’IRAM-PdB). On procède ainsi à une calibration "absolue" dans le sens où on
obtient directement une unité physique (le Jansky : Jy5). Les facteurs de conversion Jy/K de
l’interféromètre sont aussi obtenus pour les détecteurs à λ = 3 mm et λ = 1.3 mm (détecteurs
disponibles à l’IRAM-PdB).
2.4 Conclusion
Toutes les calibrations présentées ici ont été, dans la mesure du possible, appliquées
aux données issues d’observations d’antenne unique ou d’observations interférométriques. Un
grand soin a été apporté à ce travail d’étalonnage qui compte (en additionnant l’obtention
des données brutes) pour un tiers du temps passé à la préparation de ce doctorat.
Les spectres calibrés ainsi déduit sont présentés dans le chapitre suivant. Chaque source
cible est également brièvement décrite.
5Le jansky vaut 1×10−26Wm2Hz−1
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Pour construire notre échantillon de galaxies, plusieurs critères ont été considérés : ceux
directement liés aux contraintes observationnelles (critères techniques) imposées par les ins-
truments que nous avons utilisés (le CSO et l’IRAM-PdB) et ceux en rapport avec la nature
des sources candidates (critères morphologiques).
En effet, pour pouvoir étudier le refroidissement du milieu interstellaire qui permet la
contraction des nuages moléculaires et ainsi la formation des étoiles, il faut trouver des galaxies
qui soient accessibles à la fois au CSO et à l’IRAM-PdB. Ces sources doivent donc appartenir à
l’hémisphère nord (voir Partie 1 Chap. 1 où sont répertoriées les latitudes et longitudes de ces
deux instruments). Pour pouvoir observer ces galaxies facilement d’un point de vue technique
(temps d’intégration raisonnable pour les détections à haute fréquence, rapport signal sur
bruit (S/B) satisfaisant pour entériner la mesure,...), un deuxième critère est le rapport de la
luminosité de la source sur sa distance. En effet si une source est proche mais son émission
faible, la détection de raies sera aussi difficile que si la source a une émission intense et est
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éloignée. Il faut donc essayer de trouver des galaxies qui soient, dans le meilleur des cas,
proches et dont l’émission soit intense. Toutes les galaxies choisies (exceptées Arp220, IRAS
10565+2448 et Markarian 231) ont des distances inférieures à 10 Mpc (voir Table 3.1). Ainsi,
elles se situent au voisinage de notre Galaxie (la Voie Lactée) et représentent donc des cibles
privilégiées. Arp220, IRAS 10565+2448 et Markarian 231, tout comme les autres sources
choisies, sont aussi considérées comme les galaxies les plus lumineuses pour les détections
millimétriques et submillimétriques (voir la littérature, et les paragraphes consacrés à chaque
galaxie).
En parallèle, nous avons essayé de sélectionner des sources qui présentaient des types de
noyaux différents afin de comparer l’efficacité de refroidissement du gaz moléculaire quand il
est soumis à diverses conditions physiques. C’est pourquoi nous avons retenues des galaxies
à flambée de formation d’étoiles (NGC 253, M 82, M 83), des galaxies en interaction (Les
Antennes, IRAS 10565+2448, NGC 6090), des galaxies irrégulières (IC 10, Henize 2-10), deux
qui contiennent un noyau actif de galaxie (Centaurus A, NGC 1068), des galaxies Ultra Lumi-
neuses en InfraRouge (Arp 220, Markarian 231) et des galaxies spirales normales (IC 342, M
51, NGC 891, NGC 3079, NGC 4736, NGC 6946). Ces galaxies, ont pour la plupart, déjà été
observées non seulement dans le domaine millimétrique et submillimétrique (mais pas dans
les hautes transitions des raies de C et de CO que nous avons observé) mais aussi en optique,
infrarouge (IR proche, IR moyen et IR lointain), en ultraviolet (UV), en rayons X et quelques
unes en rayons gamma. Une étude multi-longueurs d’onde est donc aussi envisageable sur ces
sources (voir la Partie 3 où une comparaison FIR-CO-IR moyen a été effectuée sur certaines
sources de notre échantillon et notamment sur IC 10). Ces galaxies ont été aussi choisies
car elles sont assez riches en gaz et en poussières pour correctement étudier leur activité de
formation des étoiles.
Comprendre comment le MIS peut engendrer de nouvelles étoiles dans chacun de ces
environnements spécifiques est un des plus passionnants sujets de ces dernières années. Dans
la suite, je vais décrire brièvement chaque source observée, en me focalisant sur leurs propriétés
les plus pertinentes dans le cadre de ce travail :
3.1 Les Antennes (NGC 4038 et NGC 4039) :
Cette paire de galaxies (voir la Fig. 3.1) très bien connue est l’un des exemples le plus
proche l’intéraction de deux galaxies spirales riches en gaz. Les diamètres de chacune de ces
galaxies sont estimés à 5.9’×3.2’ pour NGC 4038 et à 3.1’×1.6’ pour NGC 4039, ces valeurs
sont issues de la base de données de la NASA (NED1). Avec un décalage vers le rouge (z
ou "redshift") de z = 0.00548 (Lauberts & Valentijn [1989]), et utilisant H0 = 75 kms−1
Mpc−1, Wilson et al. [2000] ont déduit une distance des Antennes de D = 19 Mpc. Plus
récemment, la distance des Antennes a été révisée par Saviane et al. [2004]. Ils ont estimé une
distance de 13.8 ± 1.7 Mpc, valeur dorénavant adoptée ici. Ces galaxies en interaction ont été
également simulées par le fameux modèle à N-corps de Toomre & Toomre [1972]. Ces derniers
ont ainsi apporté la preuve que des caractères morphologiques comme les queues de marée
pouvaient être dûes à de fortes interactions entre galaxies rapprochées. Ainsi, les Antennes
représentent une occasion unique d’étudier ce phénomène. Une récente activité de formation
d’étoiles a été mise en évidence dans la zone de la fusion. Par ailleurs, cette paire de galaxies
est également classifiée comme galaxie infrarouge lumineuse puisqu’elle a une luminosité en
infrarouge lointain (FIR) de 4.6×1010 L⊙ (d’après les équations de Sanders & Mirabel 1996
et les données à 60 µm et à 100 µm issues du satellite IRAS (Soifer et al. 1989)). Pour mieux
1Voir le site internet : http ://nedwww.ipac.caltech.edu/, NASA Extragalactic Database gérée par le labo-
ratoire IPAC.
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Fig. 3.1 – La galaxie des Antennes observée par le Hubble Space Telescope (Voir le site
internet : http ://nssdc.gsfc.nasa.gov/photo_gallery/photogallery-astro-galaxy.html).
comprendre l’interaction entre ces deux galaxies, beaucoup d’observations ont été effectuées
sur une vaste gamme de longueurs d’onde.
Nous récapitulons ici les observations des raies de CO, détections les plus pertinentes pour
notre étude. Stanford et al. [1990] ont identifié par des observations de la raie de 12CO(1-0),
trois grandes concentrations de gaz moléculaire : une dans chacun des deux noyaux (NGC 4038
et NGC 4039) et une autre, plus massive, dans la région où les deux galaxies interagissent.
D’autres données en 12CO(2-1) et en 13CO sont rapportées dans Aalto et al. [1995], alors que
Wilson et al. [2000] présentent une carte des Antennes à haute résolution angulaire obtenue
avec l’interféromètre OVRO 2 en 12CO(1-0). On a estimé que toute la masse de gaz moléculaire
de ce système est de M(H2) = 1.5× 1010 M⊙ (Gao et al. 2001 ; pour D=20 Mpc).
La raie [CII] a été également observée dans les Antennes par Nikola et al. [1997] utilisant
le télescope aéroporté KAO3. Une carte de l’hydrogène à 21cm est présentée par Mahoney
et al. [1984] tandis qu’une carte à haute résolution de HI de NGC 4038/39 a été obtenue par
Hibbard et al. [2001] améliorant les travaux de van der Hulst [1979] sur la cinématique et la
répartition de l’hydrogène neutre dans les Antennes.
Dans le cadre de cette thèse, nous avons étudié plus particulièrement deux positions dans
cette galaxie : NGC 4038, le noyau de la galaxie située le plus au nord et une position
appelée dorénavant “Overlap” qui correspond à la zone d’interaction mais aussi à la position
de la concentration en gaz moléculaire la plus massive, non loin du noyau de NGC 4039 (les
coordonnées des positions centrales observées pour NGC 4038 et Overlap sont énumérées dans
la Table 3.1) et qui correspond aussi au maximum de l’émission en IR moyen (données IR
obtenues par Wilson et al. 2000).
Pour ces deux positions (NGC 4038 et Overlap), nous présentons les spectres en émission
de la raie de structure fine du carbone atomique [CI](3P1-3P0) (spectre qui provient de Gerin
& Phillips 2000 mais qui a été de nouveau analysé) et des raies rotationnelles du monoxyde
de carbone 12CO(2-1), 12CO(3-2), 13CO(3-2), 12CO(4-3), 12CO(6-5) et 12CO(7-6) (voir les
Figs. 3.2 et 3.3). Une carte de spectres de NGC 4038 pour la raie de 12CO(3-2) est présentée
par la Fig. 3.4. Cette carte montre différentes positions observées dans NGC 4038, dont les
2Voir les sites internet : http ://www.ovro.caltech.edu/ et http ://www.aoc.nrao.edu/ smyers/cmb.html
3Voir le site internet : http ://quest.arc.nasa.gov/lfs/about-kao%5E.html
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coordonnées sont exprimées en arcsec par rapport au centre (0",0") (voir la Table 3.1 pour la
position centrale).
3.2 Arp 220 :
Arp 220 (voir la Fig. 3.5) est la galaxie IR Ultra-Lumineuse (ULIRG) la plus proche,
et par conséquent la plus étudiée. Sa distance a été estimée par de Vaucouleurs [1991] (en
utilisant H0 = 70 kms−1Mpc−1) à 77 Mpc. Les diamètres de cette galaxie sont de 1.5’×
1.2’ (d’après la base de données NED). Arp 220 a deux noyaux, vus en radio et en IR proche
[Graham et al., 1990, Condon et al., 1991], séparés par ≈ 0.9” [Scoville et al., 1998a]. L’origine
de l’intense émission en IR lointain d’Arp 220 a été fortement discutée : les observations à
haute résolution angulaire (interférométrie à très longue base : VLBI 4) effectuées par Smith
et al. [1998] mettent en évidence le fait que l’émission radio du noyau situé au nord-ouest
provient d’une flambée de formation d’étoiles. Heckman et al. [1987] ont montré l’existence
d’énormes filaments de Hα suggérant aussi une forte activité de flambée de formation d’étoiles.
Mais les propriétés optiques et IR proche d’Arp 220 sont aussi expliquée par la présence d’un
noyau actif de galaxies (NAG ou AGN) entouré d’un disque de poussières. La fraction de la
luminosité IR due à l’AGN dans Arp 220 est donc encore discutée à l’heure actuelle.
Les raies de 12CO(1-0) et de 12CO(2-1) ont été précédemment observées par Young et al.
[1984], Sanders & Mirabel [1985], Scoville et al. [1986a,b], Casoli et al. [1988], Solomon et al.
[1990], Scoville et al. [1991], Rigopoulou et al. [1996], Scoville et al. [1997], Taniguchi &
Ohyama [1998], Evans et al. [1999], Mauersberger et al. [1999], Wiedner et al. [2002]. La
masse de gaz moléculaire du noyau calculée par Lisenfeld et al. [2000] est estimée à M(H2) =
4.2× 1010 M⊙. Le carbone atomique dans Arp 220 a été détecté par Gerin & Phillips [1998,
2000]. On a aussi observé cette galaxie les émissions des raies de CN et de HNC (Aalto et al.
2002).
L’émission radio continuum à 21 cm (1.4 GHz) a été obtenue avec une résolution angulaire
élevée (≈ 0.22") par Mundell et al. [2001] qui ont également détecté la raie en absorption de
l’hydrogène neutre.
Dans cette étude, pour la galaxie Arp 220, nous avons de nouveau analysé les spectres
en émission des raies de [CI](3P1-3P0) et de 12CO(3-2) présentés dans Gerin & Phillips
[1998](Fig. 3.6). Ces spectres ont été obtenus pour la position centrale (noyau) d’Arp 220
(voir les coordonnées du centre (0",0) dans la Table 3.1).
3.3 Centaurus A :
Centaurus A (également connu sous le nom de NGC 5128) est l’exemple le plus célèbre, et
le premier découvert, d’une galaxie de type précoce obscurcie par une quantité importante de
poussières (voir la Fig. 3.7). Cette galaxie est répertoriée dans l’Atlas de Hubble. Centaurus
A est la galaxie radios la plus proche (sa distance est estimée à 3.5 Mpc par de Vaucouleurs
et al. 1979, distance utilisée également dans Ebneter & Balick 1983, Rice et al. 1988, Hui
et al. 1993, Soria et al. 1996, Israel et al. 1998 et dans ce travail) qui arbore en son centre une
source de rayonnement radio continu de quelques milliarcsecond [Kellermann, 1974, Shaffer
& Schilizzi, 1975, Kellermann et al., 1997] et deux lobes radio géants, deux manifestations de
la présence d’un trou noir massif (la galaxie est classifiée comme Seyfert 2 dans la base de
données NED). La formation des étoiles semble être localisée dans le disque de poussières,
comme le démontre la présence de régions HII ainsi que la présence d’étoiles de type Wolf-
Rayet (WR) (voir Moellenhoff 1979). Une population stellaire plus vieille qui se répartit sur
4Voir le site internet : http ://www.jive.nl/
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Fig. 3.2 – Spectres du noyau de NGC 4038 dans la galaxie des Antennes (voir les coordonnées
du centre (0",0") dans la Table 3.1). Les raies détectées sont indiquées en haut à gauche de
chaque spectre tandis que les positions exprimées en arcsec par rapport au centre (0",0") sont
spécifiées en haut à droite. Les vitesses (axe horizontal) sont exprimées dans le système LSR
(VLSR) en kms−1. L’intensité de la raie (axe vertical) est en unité de Tmb (K). La courbe grise
correspond à un ajustement gaussien (voir la Partie 1 Chap. 4). Le spectre du [CI](3P1-3P0)
(en haut à gauche) provient de Gerin & Phillips [2000] mais a été de nouveau analysé.
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Fig. 3.3 – Spectres pour la position centrale d’Overlap dans la galaxie des Antennes (cf les
coordonnées du centre dans la Table 3.1)présentés de la même manière que pour la Fig. 3.2.
Le spectre du [CI](3P1-3P0) (en haut à gauche) provient de Gerin & Phillips [2000] mais a été
de nouveau analysé.
3.3 Centaurus A : 39
Fig. 3.4 – Carte de spectres de la région centrale de NGC 4038. La raie observée est spécifiée
sur la figure comme l’intervalle de vitesse et d’intensité utilisés. Les vitesses sont exprimées
dans le système LSR (VLSR) en kms−1 et l’intensité de la raie est en unité de Tmb (K).
Fig. 3.5 – La galaxie Arp 220 vue par le Hubble Space Telescope.
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Fig. 3.6 – Spectres du noyau d’Arp 220 (coordonnées du centre (0",0") disponibles dans la
Table 3.1). Voir la légende de la Fig. 3.2. Les deux spectres présentés sur cette figure sont
issus de Gerin & Phillips [1998] mais ont été de nouveau analysés.
Fig. 3.7 – La galaxie Centaurus A observée par le Hubble Space Telescope.
3.4 Henize 2-10 : 41
Fig. 3.8 – Spectre du noyau de Centaurus A (coordonnées du centre (0",0") répertoriées dans
la Table 3.1). Voir la légende de la Fig. 3.2. Ce spectre provient de Gerin & Phillips [2000]
mais a été de nouveau analysé.
le grand axe perpendiculaire au disque de poussière a été identifiée par Baade & Minkowski
[1954]. Cette population a été mise en lumière sur une photographie du ciel profond (contraste
optimum) réalisée par van den Bergh [1976], Graham [1981]. Les diamètres de Centaurus A
d’après la base de données de NED, sont de 25.7’×20.0 ’.
La raie à 21cm de l’hydrogène a été observée en absorption par Whiteoak & Gardner [1971],
Gardner & Whiteoak [1976], van der Hulst et al. [1983]. Des mesures en absorption des raies
12CO(1-0), (2-1) et (3-2) et 13CO(1-0) et (2-1) sont décrites dans Eckart et al. [1990a], Israel
et al. [1990, 1991]. Beaucoup d’autres espèces et de transitions moléculaires ont été également
détectées en absorption : H2CO, OH et NH3 dans Gardner & Whiteoak [1976], Seaquist &
Bell [1990] ; HCO+, C18O(1-0), HCN, HNC, CN, et CS dans Eckart et al. [1990a], Israel et al.
[1990, 1991], Wiklind & Combes [1997] ; H2CO, OH et NH3 dans Gardner & Whiteoak [1976],
Seaquist & Bell [1990] ; HCO+, C18O(1-0), HCN, HNC, CN, et CS dans Eckart et al. [1990a],
Israel et al. [1990, 1991], Wiklind & Combes [1997]. Les raies 12CO(1-0), (2-1), (3-2), 13CO(1-
0),(2-1), C18O(1-0) et l’émission H2 ont été obtenus par Phillips et al. [1987], Eckart et al.
[1990b], Israel et al. [1990, 1991], Quillen et al. [1992], Wild et al. [1997], Charmandaris et al.
[2000]. Seaquist & Bell [1986], Bell & Seaquist [1988] ont détecté du C3H2 tandis que Wild &
Eckart [2000] ont observé en émission et en absorption du HCN(1-0), CS(2-1), et du CS(3-2).
Dans ce travail, pour Centaurus A, nous avons de nouveau analysé le spectre du [CI](3P1-
3P0) du noyau issu de Gerin & Phillips [2000]. Il est présenté dans la Fig. 3.8.
3.4 Henize 2-10 :
Henize 2-10 (voir la Fig. 3.9) est une galaxie naine bleue compacte (diamètres de 1.93’×1.35’
d’après la base de données NED) avec une metallicité de 12 + log(OH ) ≈ 8.93 [Zaritsky et al.,
1994]. Cette galaxie présente une double structure au niveau de son noyau suggérant qu’elle
résulte de la fusion de deux galaxies [Baas et al., 1994]. A partir des observations en optique,
IR et radio d’Henize 2-10, une distance a été établie : D = 6 Mpc [Johansson, 1987]. Henize
2-10 est riche en hydrogène neutre [Allen et al., 1976] et contient une population considérable
d’étoiles de type WR [Dodorico et al., 1983, Kawara et al., 1987].
De précédentes observations dans les raies de CO sont rapportées par Baas et al. [1994],
Kobulnicky et al. [1995], Kobulnicky & Johnson [1999], Meier & Turner [2001]. La région
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Fig. 3.9 – La galaxie Henize 2-10 détectée par le Hubble Space Telescope.
centrale est très active, avec des raies de CO intenses et étroites. La flambée de formation
d’étoiles semble donc confinée au noyau de la galaxie soit dans un rayon de 5” (150 pc).
Ici, nous avons observé le noyau d’Henize 2-10 (voir la Fig. 3.10) dans les raies suivantes :
12CO(3-2), 13CO(3-2), 12CO(4-3), 12CO(6-5) et 12CO(7-6). La détection du carbone atomique
[CI](3P1-3P0) provient de Gerin & Phillips [2000] mais le spectre a été de nouveau analysé.
3.5 IC 10 :
IC 10 (voir la Fig. 3.11) est une galaxie naine bleue compacte (diamètres de 6.8’×5.8’
d’après la base de données de NED) avec de multiples zones actives en formation d’étoiles. La
zone la plus lumineuse contient plusieurs étoiles de type WR [Richer et al., 2001]. Un nombre
important d’étoiles WR a été confirmé par des observations du satellite Chandra ainsi que par
des observations du Hubble Space Telescope (HST) présentées dans Bauer & Brandt [2004].
Massey [1985], Massey et al. [1992], Maeder & Conti [1994], Royer et al. [2001], Massey &
Holmes [2002], Crowther et al. [2003], Holmes & Massey [2003], Clark & Crowther [2004] ont
également étudié la teneur en WR de IC 10. Cette galaxie est considérée comme celle ayant
la densité surfacique en WR la plus élevée de n’importe quelle galaxie du groupe local.
IC 10 a une métallicité proche de celle du petit nuage de Magellan (LMC), c’est-à-dire
inférieure à celle de la Voie Lactée d’un facteur 4 [Arimoto et al., 1996]. Garnett [1990]
rapportent 12+log(OH ) = 8.26 pour IC 10 tandis que Boselli et al. [2002] proposent 12+log(
O
H )
= 8.31, valeur que nous adoptons ici (voir la Table 3.1) car c’est la valeur la plus récente.
La distance de IC 10 est un paramètre difficile à obtenir, en raison de sa proximité et d’une
forte exctinction interstellaire dans sa direction. Beaucoup de déterminations de distance ont
été obtenues : en employant les trois plus grandes régions HII que contient la galaxie [Sandage
& Tammann, 1974], en utilisant les étoiles WR, [Massey & Armandroff, 1995], en utilisant
des observations multi-longueurs d’onde des Cepheides [Saha et al., 1996, Wilson et al., 1996,
Sakai et al., 1999] et en utilisant la relation de Tully-Fisher [Bottinelli et al., 1984]. La valeur
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Fig. 3.10 – Spectres du noyau d’Henize 2-10 (coordonnées du centre (0",0") dans la Table 3.1).
Voir la légende de la Fig. 3.2. Le spectre du [CI](3P1-3P0) (en haut à gauche) provient de
Gerin & Phillips [2000] mais a été de nouveau analysé.
Fig. 3.11 – La galaxie IC 10 observée par le Hubble Space Telescope.
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adoptée ici pour la distance de IC 10 est de 1 Mpc (voir la Table 3.1).
Ohta et al. [1988], Wilson & Reid [1991], Ohta et al. [1992] ont démontré qu’IC 10 contient
une grande quantité de gaz moléculaire qui alimente directement l’activité de formation
d’étoiles. Toute la masse de gaz moléculaire contenue dans le noyau d’IC 10 a été mesu-
rée par Becker [1990] : M(H2) = 3.1 × 106 M⊙. Des observations submillimétriques d’IC
10 ont été effectuées par Rowan-Robinson et al. [1980], Becker et al. [1989], Thronson et al.
[1990], Wilson [1995], Petitpas & Wilson [1998a], Bolatto et al. [2000], Taylor et al. [2000],
Glenn & Hunter [2001]. Bolatto et al. [2000] discutent de la teneur en carbone neutre d’IC
10. La raie [CII] en émission a été détectée par Madden et al. [1997] en employant l’avion
KAO. Les observations issues de l’interféromètre OVRO en 12CO(1-0) du disque d’IC 10 ont
été présentées par Walter et al. [2004].
Westpfahl et al. [1996], Wilcots & Miller [1998] ont étudié la distribution et la cinématique
de l’hydrogène neutre dans IC 10. La cinématique du gaz témoigne surtout de l’activité des
étoiles les plus massives.
Dans ce travail de thèse, la Fig 3.12 nous présente les spectres des raies de [CI](3P1-3P0)
(en haut à gauche, spectre issu de Gerin & Phillips 2000 mais qui a été de nouveau analysé),
de [CI](3P2-3P1) (en bas à gauche, spectre simultanément observé avec celui du 12CO(7-6)),
de 12CO(J=2-1), (J=3-2), (J=4-3), (J=6-5), (J=7-6) et 13CO(J=3-2) pour le noyau de IC 10
(coordonnées du centre (0",0") répertoriées dans la Table 3.1). Nous avons aussi obtenu des
cartes de spectres (en [CI](3P1-3P0) (voir la Fig. 3.13), en 12CO(J=2-1) (voir la Fig. 3.14),
en 12CO(J=3-2) (voir la Fig. 3.15), en 13CO(J=3-2) (voir la Fig. 3.16) et en 12CO(J=4-3)
(voir la Fig. 3.17)) pour d’autres positions dans la galaxie IC 10. Ces positions sont exprimées
en arcsec par rapport au centre (0",0") (voir les axes sur les Figs. 3.13 à 3.17). Ces cartes
nous permettent d’avoir davantage d’informations sur la structure et la distribution spatiale
des différentes transitions de CO dans IC 10. Ces cartes sont surtout très intéressantes pour
comparer des émissions du gaz et des poussières (voir la Partie 3).
3.6 IC 342 :
IC 342 (voir la Fig. 3.18) est une grande galaxie spirale vue de face (diamètres de
21.4’×20.9’ d’après la base de données NED), à une distance de 1.8 Mpc [McCall, 1989,
Karachentsev & Tikhonov, 1993]. L’ inclinaison de IC 342 est de 25o tandis que la metallicité
au centre est de 12+log(OH ) = 9.30 [Vila-Costas & Edmunds, 1992, Garnett, 1998].
Cette galaxie a été intensément étudiée dans les raies de CO (les articles les plus récents
sont Tilanus & Burton 1997, Henkel et al. 1998, Böker et al. 1999, Meier et al. 2000, Crosth-
waite et al. 2001, Meier & Turner 2001, Schulz et al. 2001, Sheth et al. 2002, Sorai et al. 2002,
Israel & Baas 2003, Mauersberger et al. 2003, Schinnerer et al. 2003,...). La masse du gaz
moléculaire dans le noyau est estimée à environ ≈ 107 M⊙ [Israel & Baas, 2003]. Le carbone
neutre a été d’abord détecté par Buettgenbach et al. [1992], Crosthwaite et al. [1998] puis
par Israel & Baas [2003]. L’émission de la raie [CII] a été mesurée la première fois par Stacey
et al. [1991]. Le méthanol a été détecté par Henkel et al. [1987]. Les observations de CN,
C2H, et HNC, ainsi que la tentative de détection de HC3N sont toutes reportées dans Henkel
et al. [1988]. Mauersberger & Henkel [1989] ont étudié la distribution et la cinématique du CS.
Les observations submillimétriques des raies de HCN et de HCO+ sont décrites dans Jackson
et al. [1995] tandis que le HNC a été détecté par Huettemeister et al. [1995]. Le N2H+, SiO,
H(C13)O+, H(C13)N, et le HN(C13) ont été mesurés au centre de IC 342 par Mauersberger &
Henkel [1991].
Crosthwaite et al. [2000] ont présenté une carte étendue de l’hydrogène neutre à travers
le disque de IC 342.
Durant ces trois années de recherche, nous avons observé diverses positions de la galaxie
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Fig. 3.12 – Observations du noyau de IC 10 (coordonnées du centre (0",0") listées dans la
Table 3.1). Voir la légende de la Fig. 3.2. Dans cette figure, nous présentons sur le même
graphique (en bas à gauche) le spectre de la raie [CI](3P2-3P1) et 12CO(7-6) puisque ces deux
raies ont été observées simultanément. Le spectre de la raie [CI](3P1-3P0) (en haut à gauche)
est issu de Gerin & Phillips [2000] mais il a été de nouveau analysé.
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Fig. 3.13 – Carte de spectres de la région centrale de la galaxie IC 10. Voir la légende de la
Fig. 3.4.
Fig. 3.14 – Carte de spectres de la galaxie IC 10. Voir la légende de la Fig. 3.4.
3.6 IC 342 : 47
Fig. 3.15 – Carte de spectres de la galaxie IC 10. Voir la légende de la Fig. 3.4.
Fig. 3.16 – Carte de spectres de la région centrale de la galaxie IC 10. Voir la légende de la
Fig. 3.4.
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Fig. 3.17 – Carte de spectres de la région centrale de la galaxie IC 10. Voir la légende de la
Fig. 3.4.
Fig. 3.18 – La galaxie IC 342 observée par le Hubble Space Telescope.
3.7 IRAS 10565+2448 : 49
Fig. 3.19 – Observations du noyau de IC 342 (coordonnées du centre (0",0") disponibles dans
la Table 3.1). Voir la légende de la Fig. 3.2. Nous présentons sur le même graphique (au
milieu en bas) le spectre de la raie [CI](3P2-3P1) et 12CO(7-6) puisqu’elles ont été détectées
en même temps.
IC 342 dans les raies 12CO(3-2) et 12CO(6-5) (voir les cartes de l’intensité intégrée en vitesse
(Fig. 3.21, haut et bas) et les spectres du noyau de IC 342 présentés dans la Fig. 3.19). Pour le
centre de IC 342, nous avons détecté simultanément la raie 12CO(7-6) et [CI](3P2-3P1), c’est
pourquoi elles apparaissent sur le même graphique (voir la Fig. 3.19 au milieu à droite). Nous
présentons aussi dans la Fig. 3.19, les spectres des raies 12CO(3-2), 13CO(3-2), 12CO(4-3) et
12CO(6-5) pour le noyau de IC 342. La Fig. 3.20 est quant à elle une carte de spectres de la
raie 13CO(3-2) de la région centrale de IC 342.
3.7 IRAS 10565+2448 :
IRAS 10565+2448 (voir la Fig. 3.22) se compose de deux galaxies interagissant l’une sur
l’autre avec une séparation angulaire estimée à 8”, ce qui correspond à environ 6.7 kpc. La
galaxie compagnon semble être moins lumineuse que la galaxie principale [Scoville et al., 2000].
Une troisième galaxie et des queues de marée sont vues au nord-est de la galaxie principale
mais hors du champ de vue des images issues de NICMOS [Murphy et al., 1996]. Les références
de décalage vers le rouge (z ou "redshift") en optique proviennent de Kim et al. [1995] pour
l’objet le plus à l’est et de Strauss et al. [1992] pour l’objet au nord-est. Ici, nous adoptons
pour IRAS 10565+2448 la distance de 172 Mpc qui a été estimée par Glenn & Hunter [2001].
Avec la résolution du télescope Arecibo5 (3.6’), Mirabel & Sanders [1988] ont montré que le
profil de la raie HI présente à la fois de l’émission et une très forte absorption. La source
principale en optique et en IR proche montre également une intense raie de Br γ [Goldader
et al., 1995] et des spectres typiques de régions HII [Armus et al., 1989, 1990, Veilleux et al.,
1995]. Dans le domaine centimétrique, l’émission est très étendue et présente un coeur non
thermique et non résolu.
Les raies de CO ont été mesurées par Downes & Solomon [1998], Glenn & Hunter [2001].
5Voir le site internet : http ://www.naic.edu/
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Fig. 3.20 – Carte de spectres de la région centrale de la galaxie IC 342. Voir la légende de la
Fig. 3.4.
Les observations de la raie HI dans IRAS 10565+2448 ont été obtenues par van Driel et al.
[2001].
Dans cette thèse, nous présentons deux spectres du noyau de la galaxie IRAS 10565+2448 :
en [CI](3P1-3P0) (à gauche de la Fig. 3.23) et en 12CO(3-2) (à droite de la Fig. 3.23). Le spectre
en [CI](3P1-3P0) provient de Gerin & Phillips 2000 mais il a été de nouveau analysé.
3.8 M 51 :
Cette galaxie spirale vue de face (i≈ 20o), classée Sbc et également connue sous le nom de
“Whirlpool Galaxy” ou de NGC 5194 (voir la Fig. 3.24) a été le sujet de nombreuses études
et observations dans un large éventail de longueurs d’onde. En particulier, sa structure spirale
bien dessinée (diamètres de 11.2’×6.9 ’, trouvés dans la base de données NED) a été l’outil
idéal pour tester les théories de formation de bras spiraux [Knapen et al., 1992]. Feldmeier
et al. [1997] ont estimé, pour M 51, une valeur de distance comprise entre 7.7 et 8.4 Mpc,
tandis que de Vaucouleurs [1991] recommandent 9.6 Mpc. Nous conserverons dans la suite la
valeur de la distance établie par de Vaucouleurs [1991] (voir Table 3.1).
M 51 a donc été intensément étudiée dans les raies de CO [Lo et al., 1991, Adler et al.,
1992, Garcia-Burillo et al., 1993a,b, Rand, 1993, Nakai & Kuno, 1995, Scoville et al., 1998b,
Aalto et al., 1999, Nieten et al., 1999, Vogel et al., 1999, Wielebinski et al., 1999, Dumke et al.,
2001, Vila-Vilaró et al., 2001, Sorai et al., 2002, Tosaki et al., 2002, Schinnerer et al., 2004].
En utilisant l’image de BIMA SONG6 dans la raie 12CO(1-0) de M 51, Thornley et al. [1998]
ont étudié le contraste existant entre la région d’un bras spiral et la région située entre ce bras
spiral et un autre (région inter-bras). La masse de gaz moléculaire du noyau (dans les 100
6Voir le site internet : http ://bima.astro.umd.edu/
3.8 M 51 : 51
Fig. 3.21 – Carte de l’intensité intégrée en vitesse de la raie 12CO(3-2) (haut) et 12CO(6-5)
(bas) pour la région centrale de la galaxie IC 342. Les émissions en 12CO(3-2) et 12CO(6-
5) sont respectivement intégrées entre - 200 et 200 kms−1 et -50 et 150 kms−1. Pour ces
deux cartes, les positions manquantes de la grille ont été interpolées et les croix montrent les
positions réellement observées. Les contours de la carte en 12CO(3-2) varient entre
∫
Tmbdv =
12 Kkms−1 et 112 Kkms−1 par pas de 10 Kkms−1. Pour la carte en 12CO(6-5), les contours
varient entre
∫
Tmbdv = 8 Kkms−1 et 108 Kkms−1 par pas de 10 Kkms−1. La valeur maximale
de la carte en 12CO(3-2) est de
∫
Tmbdv ≈ 110 Kkms−1 tandis que la valeur maximale de la
carte en 12CO(6-5) est de
∫
Tmbdv ≈ 108 Kkms−1. Le rectangle noir tracé sur la figure du
haut représente la taille de la figure du bas. Les cercles indiquent la taille respective des lobes
principaux aux fréquences de la raie 12CO(3-2) (ν = 345 GHz) et 12CO(6-5) (ν = 691 GHz).
Les différentes positions observées sont exprimées en arcsec (abscisse : RA et ordonnée : DEC)
par rapport au centre (0",0"), dont les coordonnées sont listées dans la Table 3.1.
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Fig. 3.22 – La galaxie IRAS 10565 + 2448 observée par le Hubble Space Telescope.
Fig. 3.23 – Spectres du noyau de la galaxie IRAS 10565+2448. Les coordonnées du centre
(0",0") sont répertoriées dans la Table 3.1. Voir la légende de la Fig. 3.2. Le spectre de
[CI](3P1-3P0) (à gauche) provient de Gerin & Phillips [2000] mais a été de nouveau analysé.
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Fig. 3.24 – M 51 observée par le Hubble Space Telescope.
premiers parsecs), 2.7×108 [Scoville et al., 1998b] M⊙, en choisissant un rapport conversion
CO-H2 standard (Galactique) et avec un lobe principal de 16”, a pu être établie à partir des
données en 12CO(1-0). Des observations submillimétriques du carbone neutre dans M 51 ont
été présentées par Benford et al. [1993] tandis que la raie [CII] a été détectée par Stacey et al.
[1990]. L’émission de HCN de M 51 a été obtenue par Nguyen et al. [1992], Kohno et al. [1996],
Helfer & Blitz [1997]. La première mesure de l’émission extragalactique de CS de M 51 a été
effectuée par Paglione et al. [1995]. Guélin et al. [1995] ont observé l’émission continuun à λ
= 1.2 mm de M 51. L’émission d’hydrogène moléculaire a été mesurée par Hinkel et al. [2003].
Durant les multiples sessions d’observations effectuées au CSO, nous avons détecté pour
le noyau de M 51 l’émission des raies [CI](3P1-3P0) (issu de Gerin & Phillips [2000] mais de
nouveau analysé), 13CO(3-2), 12CO(4-3) et 12CO(7-6) (voir la Fig. 3.25). Pour cette dernière
raie, malgré un long temps d’intégration (environ 50 min), aucune détection claire n’a pu être
établie. Nous avons également observé la galaxie M 51 à des positions différentes du centre.
La Fig. 3.26 présente ces détections dans les raies [CI](3P1-3P0) et 12CO(4-3).
3.9 M 82 :
Cette galaxie irrégulière particulière (voir la Fig. 3.27) est le compagnon le plus massif de
la galaxie M 81. Ses diamètres sont de 11.2’×4.3’ (trouvés dans la base de données NED). Son
noyau héberge une flambée de formation d’étoiles intense avec une luminosité bolométrique
cent fois plus grande que la luminosité bolométrique déduite d’un volume comparable de
notre Galaxie [Telesco, 1988, Waller et al., 1992, Rieke et al., 1993, O’Connell et al., 1995]. La
flambée de formation d’étoiles a été déclenchée par l’interaction avec M 81. M 82 est presque
vue de profil (inclination de 81o). Sa distance calculée par Dumke et al. [2001] est de 3.2 Mpc
(voir Table 3.1).
Les raies de CO dans M 82 sont parmi les signaux extragalactiques les plus intenses. Shen
& Lo [1995], Henkel et al. [1998], Kikumoto et al. [1998], Neininger et al. [1998], Mao et al.
[2000], Petitpas & Wilson [2000], Thuma et al. [2000], Dumke et al. [2001], Seaquist & Clark
[2001], Taylor et al. [2001], Ward et al. [2001], Walter et al. [2002], Ward et al. [2003], Walter
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Fig. 3.25 – Spectres du noyau de M 51 (coordonnées du centre (0",0") disponibles dans la
Table 3.1). Voir la légende de la Fig. 3.2. Le spectre du [CI](3P1-3P0) (en haut à gauche) a
déjà été présenté dans Gerin & Phillips [2000] mais a été de nouveau analysé ici.
et al. [2004] les ont étudiés. La masse du gaz moléculaire, estimée par Turner et al. [1990]
vaut dans le noyau (360 pc) M(H2) = 8.0×107 M⊙. Schilke et al. [1993], Stutzki et al. [1997],
Petitpas & Wilson [2001] ont observé le carbone atomique dans M 82. La raie [CII] en émission
a été détectée par Bock et al. [1993], Colbert et al. [1999]. On a également observé l’oxyde
de silicium (SiO) et le radical (HCO) dans M 82 (voir, respectivement, García-Burillo et al.
2002, Usero & García-Burillo 2003). Les distributions radiales du rapport HCN/CO dans M 82
sont discutées dans Sorai et al. [2002]. Huettemeister et al. [1995] présentent les observations
de HNC en émission, et Huettemeister et al. [1997] celles du formaldéhyde (H2CO) et de
l’émission du méthanol (CH3OH). La première détection de l’ammoniac dans M 82 a été
effectuée par Weiß et al. [2001].
La dynamique du gaz dans M 82 a été étudiée par Wills et al. [2001] à partir des données
en absorption de l’hydrogène atomique à 21 cm obtenues par Pedlar et al. [2001].
Rodriguez-Rico et al. [2002] ont observé à haute résolution (∼ 1") les raies de recombi-
naison radio de H92α (λ =3.6 cm) et de H53α (λ =0.7 mm) dans M 82. Leeuw et al. [1999]
présentent les images de M 82 à λ =850 µm et λ =350 µm.
La Fig. 3.28 montre les spectres que nous avons obtenus du noyau de M 82 pour les raies
12CO(J=2-1) (à gauche) et (J=6-5) (à droite). Les Figs. 3.29 et 3.30 présentent respectivement
des cartes de spectres 12CO(J=2-1) et (J=6-5) à travers la région centrale de M 82.
3.10 M 83 :
M 83 (aussi connu sous le nom de NGC 5236) est une galaxie, spirale barrée [SAB(S)c]
proche (voir la Fig. 3.31) à une distance de 3.5 Mpc [Thim et al., 2003]. Elle est presque vue
de face (i≈ 24o). Les diamètres de cette galaxie sont d’environ 12.9’×11.5’ d’après la base de
données NED. Aux longueurs d’onde optique et IR, la signature d’une flambée de formation
d’étoiles est rapportée pour la région contenue dans les 20” autour du centre de la galaxie
[Talbot et al., 1979, Gallais et al., 1991].
3.10 M 83 : 55
Fig. 3.26 – Spectres à différentes positions et différentes raies dans la galaxie M 51. Ces
positions sont exprimées en arcsec par rapport au centre (0",0"), dont les coordonnées se
trouvent dans la Table 3.1 Voir la légende de la Fig. 3.2.
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Fig. 3.27 – M 82 observée par le Hubble Space Telescope.
Fig. 3.28 – Spectres du noyau de M 82 (coordonnées du centre (0",0") répertoriées dans la
Table 3.1). Voir la légende de la Fig. 3.2.
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Fig. 3.29 – Carte de spectres de la région centrale de la galaxie M 82. Voir la légende de la
Fig. 3.4.
Fig. 3.30 – Carte de spectres de la région centrale de la galaxie M 82. Voir la légende de la
Fig. 3.4.
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Fig. 3.31 – M 83 observée par le Hubble Space Telescope.
Cette galaxie a été intensément étudiée dans les raies de CO [Combes et al., 1978, Sofue
et al., 1987, Walker et al., 1992, Wall et al., 1993, Handa et al., 1994, Puxley et al., 1997,
Kuno et al., 1998, Petitpas & Wilson, 1998b, Rand et al., 1999, Israel & Baas, 2001, An-
dersson, 2002, Crosthwaite, 2002, Yang et al., 2002, Lundgren et al., 2004, Zimmer et al.,
2004]. La masse du gaz moléculaire dans le noyau, rapportée dans Israel & Baas [2001] est de
M(H2) = 2.8± 0.8× 107 M⊙. Une comparaison entre les raies de CO et une carte d’émission
continuum submillimétrique faite à haute résolution a été effectuée par Smith et al. [1990].
Les observations du carbone atomique sont reportés dans Petitpas & Wilson [1998b], Israel &
Baas [2001]. L’émission de la raie [CII] a été mesurée par Stacey et al. [1990] dans le noyau de
la galaxie, et d’autres observations sont rapportées dans Madden et al. [1993]. D’autres molé-
cules ont été détectées dans M 83 : CS [Mauersberger & Henkel, 1989], HNC [Huettemeister
et al., 1995], HCN et HCO+ [Nguyen et al., 1992]. L’émission du HI dans M 83 a été étudiée
par Allen et al. [1986].
Pour cette étude, M 83 a été observée dans plusieurs régions dans les raies 12CO(3-2)
et 12CO(6-5) (voir les cartes de l’intensité intégrée en vitesse de la Fig. 3.37). Les spectres
présentés dans la Fig. 3.32 ont été obtenus pour la position centrale du noyau de M 83 dans
les raies 12CO(2-1), 12CO(3-2), 13CO(3-2), 12CO(4-3) et 12CO(6-5). Les Figs. 3.33 et 3.35
montrent l’émission en 13CO(3-2) pour d’autres positions de M 83 (positions exprimées en
arcsec par rapport au centre (0",0"), dont les coordonnées sont répertoriées dans la Table 3.1).
Nous avons aussi observé diverses positions de M 83 en 12CO(2-1) (voir la Fig. 3.34) et en
12CO(4-3) (voir la Fig. 3.36). Nous avons également étudié (en 12CO(3-2), 13CO(3-2) et
12CO(4-3)) les bras de M 83, eux aussi actifs en terme de formation d’étoiles : le bras situé au
nord-est (90”,30” et 100”,30”) représenté en haut de la Fig. 3.33 et le bras localisé au sud-ouest
(bas de la Fig. 3.33).
3.11 Markarian 231 (Mrk 231) :
Dans l’univers local (z < 0.05), Markarian 231 (D=173.9 Mpc issue de Bryant & Scoville
1999) est une des galaxies ULIRGs les plus lumineuses et les plus étudiées (voir la Fig. 3.38)
après Arp 220. Cette galaxie est connue pour contenir à la fois une flambée de formation
d’étoiles très intense [Smith et al., 1995] et un noyau actif (galaxie de type Seyfert 2). Les
observations radio des quelques kiloparsec centraux suggèrent que la formation d’étoiles se
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Fig. 3.32 – Spectres du noyau de M 83 (coordonnées du centre (0",0") répertoriées dans la
Table 3.1). Voir la légende de la Fig. 3.2.
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Fig. 3.33 – Spectres observés dans les bras de M 83 à des positions exprimées en arcsec par
rapport au centre (0",0"), dont les coordonnées se trouvent dans la Table 3.1. Le bras situé
au nord-est a pour position (90”-100”,30”) (haut) et le bras situé au sud-ouest correspond à la
position (-90”,-60”) (bas). Voir la légende de la Fig. 3.2.
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Fig. 3.34 – Carte de spectres de la région centrale de la galaxie M 83. Voir la légende de la
Fig. 3.4.
Fig. 3.35 – Carte de spectres de la région centrale de M 83. Voir la légende de la Fig. 3.4.
62 Présentation des observations - L’échantillon de galaxies
Fig. 3.36 – Carte de spectres de la région centrale de la galaxie M 83. Voir la légende de la
Fig. 3.4.
produit à un taux de 220 M⊙yr−1. Cette classe de sources, qui représentent 10% des objets
quasi-stellaires (QSOs) optiques, est connue pour être associée à des sources de rayons X
faibles, leur faiblesse étant attribuée à leur absorption intrinsèque [Gallagher et al., 2002].
Bien que la nature de la source principale d’énergie (AGN ou flambée de formation
d’étoiles) expliquant cette luminosité élevée pour les ULIRGs soit toujours débattue [Frances-
chini et al., 2003], dans le cas de Mrk 231, les observations optique et en IR proches semblent
suggérer qu’une contribution significative à la luminosité IR (LIR ≈ 3.5 × 1012 L⊙ dans
Bryant & Scoville 1999) pourrait être attribuée au noyau actif de galaxie [Goldader et al.,
1995, Krabbe et al., 1997]. Comme discuté par plusieurs auteurs, la combinaison d’une flambée
de formation d’étoiles et d’un AGN lumineux fait de Mrk 231 l’un des meilleurs exemples de
transition flambée de formation d’étoiles-AGN selon le schéma décrit par Sanders & Mirabel
[1996].
Mrk 231 a été intensément observé dans les raies de CO par Sanders et al. [1987], Scoville
et al. [1989], Radford et al. [1991], Yun & Scoville [1995], Bryant & Scoville [1996], Rigopoulou
et al. [1996], Scoville et al. [1997], Downes & Solomon [1998], Bryant & Scoville [1999], Glenn &
Hunter [2001]. La masse de gaz moléculaire (M(H2+He)) a été estimée par Bryant & Scoville
[1999] dans le noyau ("core"), à 2.0×1010 M⊙. L’émission continuum radio à λ =3 mm a
été détecté dans Mrk 231 par Joyce & Simon [1976]. Gerin & Phillips [2000] ont observé le
carbone atomique dans Mrk 231. Le CN et HNC ont été détectés par Aalto et al. [2002] ;
tandis que le HCN a été mesuré par Solomon et al. [1990]. En utilisant des observations IR
combinées à des données de Fe II, Lipari et al. [1994] ont mis en relief dans Mkr 231 la
signature d’un jeune QSO infrarouge. L’indication d’une forte activité de formation d’étoiles
semble être confirmée par un travail de modélisation de la distribution spectrale d’énergie
depuis les longueurs d’onde radio jusqu’à l’optique. Les résultats de ces travaux sont en bon
accord avec la fraction d’AGN déduite par Lonsdale et al. [2003] employant des observations
VLBI à λ =18 cm.
Dans la préparation de ce doctorat, nous avons observé le noyau de Mrk 231 (coordonnées
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Fig. 3.37 – Carte de l’intensité intégrée en vitesse de la raie 12CO(3-2) (haut) et 12CO(6-5)
(bas) pour la région centrale de la galaxie M 83. Les émissions en 12CO(3-2) et 12CO(6-5)
sont toutes les deux intégrées entre 200 et 800 kms−1. Pour ces deux cartes, les positions
manquantes de la grille ont été interpolées et les croix montrent les positions réellement
observées. Les contours de la carte en 12CO(3-2) varient entre
∫
Tmbdv = 3 Kkms−1 et 18
Kkms−1 par pas de 3 Kkms−1 puis entre
∫
Tmbdv = 21 Kkms−1 et 102 Kkms−1 par pas de
10 Kkms−1. Pour la carte en 12CO(6-5), les contours varient entre
∫
Tmbdv = 20 Kkms−1
et 320 Kkms−1 par pas de 25 Kkms−1. La valeur maximale de la carte en 12CO(3-2) est
de
∫
Tmbdv ≈ 100 Kkms−1 tandis que la valeur maximale de la carte en 12CO(6-5) est de∫
Tmbdv ≈ 318 Kkms−1. Le rectangle noir tracé sur la figure du haut représente la taille de la
figure du bas. Les cercles indiquent la taille respective des lobes principaux aux fréquences de
la raie 12CO(3-2) (ν = 345 GHz) et 12CO(6-5) (ν = 691 GHz). La carte en 12CO(6-5) a été
décalée de +5” le long du petit axe (faible déviation du pointage pendant les observations).
Les différentes positions observées sont exprimées en arcsec (abscisse : RA et ordonnée : DEC)
par rapport au centre (0",0"), dont les coordonnées se trouvent dans la Table 3.1.
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Fig. 3.38 – Markarian 231 observée par le Hubble Space Telescope.
du centre (0",0") disponibles dans la Table 3.1) qui sont présenté dans la Fig. 3.39 pour la
raie [CI](3P1-3P0) et les raies 12CO(2-1) et 12CO(3-2). Le spectre du [CI](3P1-3P0) provient
de Gerin & Phillips [2000] mais il a été de nouveau analysé.
3.12 NGC 253 :
NGC 253 (voir la Fig. 3.40) est une galaxie fortement inclinée (i=78o, Pence 1980) de
type Sc. Avec M 82, c’est le plus proche exemple de galaxie à flambée de formation d’étoiles
au niveau de son noyau [Rieke et al., 1988]. Blecha [1986] a observé 24 des amas globulaires les
plus lumineux que contient NGC 253 et a estimé à partir de ces données que sa distance est
comprise entre 2.4 et 3.4 Mpc. Davidge & Pritchet [1990] ont analysé un diagramme couleur-
magnitude des étoiles du halo de NGC 253 et en ont déduit une distance de 1.7 à 2.6 Mpc.
Dans la suite, nous emploierons la valeur D = 2.5 Mpc comme utilisé dans Mauersberger et al.
[1996].
NGC 253 a été intensément observée à diverses longueurs d’onde : Turner & Ho [1985]
ont établi une carte dans la raie OH dans le noyau de la galaxie, Antonucci & Ulvestad [1988]
ont obtenu une carte radio grâce à des observations menées avec l’interféromètre VLA7 qui
montrent au moins 35 sources compactes, Carlstrom et al. [1990] ont étudié les transitions J
= 1-0 de HCN et de HCO+ et l’émission continuum à λ =3 mm, Telesco & Harper [1980] ont
détecté l’émission à λ =30 et λ =300 µm, Strickland et al. [2004] ont fait des observations en
rayons X de cette galaxie,... NGC 253 présente une flambée de formation d’étoiles très active,
et jeune dans son noyau. Cette source a été parmi les premières à avoir été détectée dans des
raies submillimétriques et en émission continuum.
Le noyau de NGC 253 a été observé précédemment dans diverses raies de C et de CO
[Bradford et al., 2003, Israel & Baas, 2002, Sorai et al., 2000, Harrison et al., 1999, Israel
et al., 1995, Wall et al., 1991, Harris et al., 1991]. L’émission la plus intense est associée au
7Voir le site internet : http ://www.vla.nrao.edu/
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Fig. 3.39 – Spectres du noyau de la galaxie Mrk 231 (coordonnnées du centre (0",0") réper-
toriées dans la Table 3.1). Voir la légende de la Fig. 3.2. Le spectre du [CI](3P1-3P0) (en haut
à gauche) provient de Gerin & Phillips [2000] mais a été de nouveau analysé.
Fig. 3.40 – La galaxie NGC 253 observée par le Hubble Space Telescope.
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Fig. 3.41 – Spectres du noyau de la galaxie NGC 253 (coordonnées du centre (0",0") listées
dans la Table 3.1). Voir la légende de la Fig. 3.2.
noyau tandis qu’une émission faible et étendue se situe plutôt dans le disque [Sorai et al.,
2000].
Pour ce travail de thèse, nous avons observé le noyau (coordonnées du centre (0",0")
disponibles dans la Table 3.1) de la galaxie NGC 253 (voir la Fig. 3.41) dans les raies [CI](3P2-
3P1), 12CO(3-2), 12CO(6-5) et 12CO(7-6). Sur le spectre du [CI](3P2-3P1) (en haut à gauche),
on aperçoit une raie sur le coté droit qui correspond à la raie 12CO(7-6) puisque ces deux
raies ont été obtenues simultanément durant la session d’observation. Dans cette transition,
plusieurs positions ont été étudiées (voir la Fig. 3.42). Ces positions sont exprimées en arcsec
par rapport au centre (0",0"). Deux cartes d’intensité intégrée en vitesse (positions exprimées
en arcsec par rapport au centre (0",0")) pour les raies 12CO(3-2) et 12CO(6-5) sont montrées
dans la Fig. 3.43. La carte en 12CO(3-2) a été tournée d’un angle de 51o (angle de position
de NGC 253) pour se placer dans le système de coordonnées grand-axe/petit-axe (voir la
Fig. 3.43).
3.13 NGC 891 :
NGC 891 (voir la Fig. 3.44) est une des galaxies les plus proches vue de profil ce qui
lui a vallu d’être beaucoup étudiée notamment pour comprendre la distribution verticale du
gaz et des poussières dans les disques de galaxies [Morrison et al., 1997]. C’est une galaxie
également très brillante en Hα [Rand et al., 1990]. Cette émission se répartit principalement
dans une fine couche de poussières qui intersecte la galaxie et dans une émission diffuse plus
étendue. Les diamètres de NGC 891 sont estimés d’après la base de données NED à 13.5’×
2.5’. Sa distance a été estimée par Strickland et al. [2004] à 9.6 Mpc, valeur en accord avec
celle déduite de Ciardullo et al. [1991]. NGC 891 a été observée à diverses longueurs d’onde
utilisant divers instruments. Bregman & Pildis [1994] ont étudié l’émission en rayons X de
NGC 891, Dahlem et al. [1994] ont observé la distribution de l’émission radio continuum
tandis que les observations du satellite ISO8 sont reportées dans Popescu et al. [2004]. Des
8Voir le site internet : http ://www.iso.vilspa.esa.es/
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Fig. 3.42 – Carte de spectres de la région centrale de la galaxie NGC 253 (coordonnées du
centre (0",0") listées dans la Table 3.1). Les positions sont exprimées en arcsec par rapport
au centre (0",0"). Voir la légende de la Fig. 3.4.
données en ultraviolet sont disponibles dans Miller et al. [2000]. L’émission des poussières à
λ =1.3 mm a été mesurée dans Guélin et al. [1993].
Dans cette galaxie, les raies de CO ont été observées par Garcia-Burillo et al. [1992], Sofue
& Nakai [1993], Scoville et al. [1993], Sakamoto et al. [1997]. Sancisi [1976], Rupen [1991] ont
établi des cartes de la raie de HI à des résolutions comparables à celles du CO, ce qui a permis
leur comparaison. Des observations en carbone neutre sont également répertoriées dans Gerin
& Phillips [2000] tandis que l’émission de la raie [CII] est présentée par Madden et al. [1995].
En ce qui concerne cette étude, nous avons observé le noyau (coordonnées du centre (0",0")
listées dans la Table 3.1) de la galaxie NGC 891 (voir la Fig. 3.45) dans la raie [CI](3P2-3P1)
(spectre issu de Gerin & Phillips [2000] mais qui a été de nouveau analysé) et des raies 13CO(2-
1), 12CO(3-2) et 12CO(7-6) (pas de rapport signal sur bruit (S/B) suffisant pour affirmer une
détection). D’autres positions (exprimées en arcsec par rapport au centre (0",0")) que le noyau
ont été également étudiées en [CI](3P2-3P1), 13CO(2-1) et 12CO(3-2) (voir la Fig. 3.46).
3.14 NGC 1068 :
NGC 1068 (voir la Fig. 3.47) est une galaxie proche (distance estimée par Bland-Hawthorn
et al. [1997] à 14.4 Mpc) de type (R)SA(rs)b. Son noyau de type Seyfert 2 qui montre une forte
extinction a été intensément étudié par Weigelt et al. [2005], Beckert & Duschl [2004], Ishigaki
et al. [2004], Rottgering et al. [2004], Wang [2004], Galliano et al. [2003], Lutz et al. [2000]...
NGC 1068 présente un anneau de flambée de formation d’étoiles d’un diamètre d’environ
15” soit 1.1 kpc [Davies et al., 1998, Marco & Alloin, 2000]. Rouan et al. [1998] ont montré
que cet anneau pouvait être interprété comme étant le plan équatorial d’un tore incliné. Les
diamètres de cette galaxie sont estimés à 7.1’×6.0’ d’après la base de données NED. Cette
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Fig. 3.43 – Carte de l’intensité intégrée en vitesse de la raie 12CO(3-2) (haut) et 12CO(6-5)
(bas) pour la région centrale de la galaxie NGC 253. Les émissions en 12CO(3-2) et 12CO(6-
5) sont respectivement intégrées entre - 100 et 700 kms−1 et 60 et 400 kms−1. Pour ces
deux cartes, les positions manquantes de la grille ont été interpolées et les croix montrent les
positions réellement observées. Le premier et deuxième contour de la carte en 12CO(3-2) sont
41.6 Kkms−1 et 81.6 Kkms−1 ; les autres contours varient de
∫
Tmbdv = 81.6 Kkms−1 à 816
Kkms−1 par pas de 81.6 Kkms−1. Pour la carte en 12CO(6-5), les contours sont 43 Kkms−1,
141 Kkms−1, 282 Kkms−1, 564 Kkms−1, 846 Kkms−1, 1128 Kkms−1 et 1410 Kkms−1. La
valeur maximale de la carte en 12CO(3-2) est de
∫
Tmbdv ≈ 816 Kkms−1 tandis que la valeur
maximale de la carte en 12CO(6-5) est de
∫
Tmbdv ≈ 1400 Kkms−1. Le rectangle noir tracé
sur la figure du haut représente la taille de la figure du bas. Les cercles indiquent la taille
respective des lobes principaux aux fréquences de la raie 12CO(3-2) (ν = 345 GHz) et 12CO(6-
5) (ν = 691 GHz). Les différentes positions observées sont exprimées en arcsec par rapport au
centre (0",0"), dont les coordonnées sont listées dans la Table 3.1. La carte en 12CO(3-2) a
été tournée d’un angle de 51o (angle de position de NGC 253) pour se placer dans le système
de coordonnées adaptées : grand-axe/petit-axe. La carte en 12CO(6-5) a été décalée de -5" le
long du petit axe (faible déviation du pointage au cours des observations).
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Fig. 3.44 – La galaxie NGC 891 observée par le Hubble Space Telescope.
Fig. 3.45 – Spectres du noyau de la galaxie NGC 891 (coordonnées du centre (0",0") indiquées
dans la Table 3.1). Voir la légende de la Fig. 3.2. Le spectre du [CI](3P1-3P0) (en haut à
gauche) provient de Gerin & Phillips [2000] mais a été de nouveau analysé.
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Fig. 3.46 – Cartes de spectres de la galaxie NGC 891 à différentes positions exprimées en
arcsec par rapport au centre (0",0") dont les coordonnées sont indiquées dans la Table 3.1.
Voir la légende de la Fig. 3.4. La carte du haut a été tournée d’un angle de 23.5o (angle de
position de NGC 891) pour se placer dans un référentiel adapté : grand-axe/petit-axe tandis
que les cartes du milieu et en bas sont dans une configuration RA - DEC centrée en (0",0").
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Fig. 3.47 – La galaxie NGC 1068 observée par le CFHT (voir le site internet :
http ://www.cfht.hawaii.edu/).
galaxie a été étudiée dans de nombreuses gammes de longueurs d’onde (IR répertorié dans
Beckert 2005, Spinoglio et al. 2005, Weigelt et al. 2005, émission en rayons X étudiée par
Guainazzi et al. 2000, Wilson et al. 1992, Ueno et al. 1994, Iwasawa et al. 1997, Netzer &
Turner 1997, observations VLT 9 obtenues par Rottgering et al. 2004, émission en ultraviolet
détectée par Groves et al. 2004...).
Dans les domaines millimétrique et submillimétrique (C, CO, HCN,...), les observations
les plus récentes sont celles effectuées par Krips et al. [2005], Rand & Wallin [2004], Lutz et al.
[2004], Usero et al. [2004], Galliano et al. [2003], Vila-Vilaró et al. [2001]...
La cinématique de NGC 1068 a été détaillée dans Schinnerer et al. [2001] qui se basent
sur des observations de CO et dans Alloin et al. [2001] utilisant des données H2 (en émission).
Pour cette étude, le noyau de la galaxie NGC 1068 (coordonnées du centre (0",0") indiquées
dans la Table 3.1) a été observé en 12CO(7-6) mais aucune détection claire n’a pu être révélée
(voir la Fig. 3.48).Par contre, sur les cartes de spectres en 12CO(2-1) (voir Fig. 3.49) et en
12CO(3-2) (voir Fig. 3.50), le rapport signal sur bruit est bien meilleur. Sur ces deux cartes, les
différentes posisitions sont exprimées en arcsec par rapport au centre (0",0") (voir les axes :
abscisse (RA) et ordonnée (DEC)).
3.15 NGC 3079 :
NGC 3079 (voir la Fig. 3.51) est une galaxie spirale presque vue de profil (i≈ 77o) qui
appartient à une minorité de galaxies qui présentent une émission anormalement étendue le
long de leur petit axe. Les diamètres de NGC 3079, trouvés dans la base de données NED,
sont de 7.9’×1.4 ’. Sofue et al. [1999] ont estimé que la distance de NGC 3079 est de 15.6 Mpc.
Cette galaxie a été classifiée comme LINER [Heckman, 1980], mais est également considérée
comme une galaxie de type Seyfert 2 si on se base sur l’étude de Ho et al. [1997]. Veilleux et al.
[1994], Lehnert & Heckman [1996] ont montré que le noyau est traversé par un flot de taille
9Voir le site internet : http ://www2.iap.fr/vlt/
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Fig. 3.48 – Spectre du noyau de la galaxie NGC 1068 (coordonnées du centre (0",0"), indiquées
dans la Table 3.1). Voir la légende de la Fig. 3.2.
Fig. 3.49 – Cartes de spectres de la galaxie NGC 1068 à différentes positions exprimées en
arcsec par rapport au centre (0",0"), dont les coordonnées sont indiquées dans la Table 3.1.
Voir la légende de la Fig. 3.4.
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Fig. 3.50 – Cartes de spectres de la galaxie NGC 1068 à différentes positions exprimées en
arcsec par rapport au centre (0",0") dont les coordonnées sont indiquées dans la Table 3.1.
Voir la légende de la Fig. 3.4.
Fig. 3.51 – La galaxie NGC 3079 observée par le Hubble Space Telescope.
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Fig. 3.52 – Spectres du noyau de la galaxie NGC 3079 (coordonnées du centre (0",0") ré-
pertoriées dans la Table 3.1). Voir la légende de la Fig. 3.2. Le spectre du [CI](3P1-3P0) (à
gauche) provient de Gerin & Phillips [2000] mais a été de nouveau analysé.
galactique (un "superbubble"). La flambée de formation d’étoiles centrale semble suffisamment
forte pour produire ce flot [Veilleux et al., 1994, Hawarden et al., 1995] bien que la présence
d’un AGN ne puisse pas être exclue. Duric & Seaquist [1988] ont prouvé qu’indépendamment
de la source centrale très intense, la morphologie de la galaxie en radio est dominée par un
système complexe de boucles et de bulles de matière qui semblent être des conséquences de ce
courant. Heckman et al. [1990], Filippenko & Sargent [1992] ont également suggéré la présence
“d’un super vent galactique ”. Cet objet montre aussi de grandes quantités de poussières
irrégulièrement distribuées dans tout le disque de la galaxie avec un fort rougissement en
direction du noyau.
Beaucoup d’auteurs [Young et al., 1988, Sofue & Irwin, 1992, Sofue, 1992, Sofue et al.,
1995, Braine et al., 1997, Israel et al., 1998, Kohno et al., 2001, Sofue et al., 2001, Koda
et al., 2002] ont observé une grande concentration de CO associée au noyau. La masse de
gaz moléculaire, calculée par Koda et al. [2002] est de M(H2) ≈ 5× 109 M⊙, dans un rayon
central de ≈ 2 kpc. L’émission de CS dans NGC 3079 a été observée par Mauersberger &
Henkel [1989]. Le HI et le OH en absorption dans la région centrale de NGC 3079 ont été
détectés par Sawada-Satoh et al. [2001], alors que d’autres observations d’hydrogène neutre
ont été également présentées dans Irwin & Seaquist [1991], Gallimore et al. [1994], Pedlar
et al. [1996]. Les raies IR de l’hydrogène moléculaire ont été détectées par Israel et al. [1998].
Dans ce travail de recherche, nous avons étudié le noyau de la galaxie NGC 3079 (coor-
données du centre (0",0") répertoriées dans la Table 3.1) dans la raie [CI](3P1-3P0) (à gauche,
spectre qui provient de Gerin & Phillips [2000] mais qui a été de nouveau analysé) et dans la
raie 12CO(3-2) (voir la Fig. 3.52).
3.16 NGC 4736 :
NGC 4736 (ou M 94) héberge l’exemple le plus proche (sa distance est de 4.3 Mpc selon
Tully & Fisher 1987) d’un noyau de type LINER 2 (voir la Fig. 3.53). Savoir si le noyau LI-
NER 2 est alimenté ou non par un AGN de faible luminosité est encore un sujet actuellement
débattu. Larkin et al. [1998] ont constaté que l’excitation du noyau est dominée par des proces-
sus stellaires. La luminosité de Hα [Taniguchi et al., 1996] et l’émission en IR lointain [Smith
et al., 1991, 1994] peuvent être également expliquées toutes les deux en terme uniquement
d’émission stellaire. Par ailleurs, Turner & Ho [1994] ont détecté une source non-thermique
d’émission radio continuum intense à la position du noyau. Maoz et al. [1995] ont observé
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Fig. 3.53 – La galaxie NGC 4736 observée par le Nobeyama Radio Observatory (voir le site
internet : http ://www.nro.nao.ac.jp/index-e.html).
le noyau en ultraviolet et ont trouvé deux sources ponctuelles lumineuses dans la région du
noyau ainsi que de possibles arcs dûs à des chocs. Ceci pourrait signifier que les deux sources
intenses du noyau correspondent à des étapes finales de la fusion de deux galaxies. L’une, ou
les deux, sources, semble être des amas d’étoiles très compacts mais ces sources pourraient
également être deux trous noirs supermassifs, dont l’un proviendrait d’un fusionnement avec
une galaxie satellite (comme le suppose Taniguchi et al. 1996). NGC 4736 est aussi considérée
comme une galaxie spirale de type précoce avec un noyau de "post flambée de formation
d’étoiles" [Walker et al., 1988, Taniguchi et al., 1996]. Moellenhoff et al. [1995] ont réestimé
la distance de NGC 4736 à 6.6 Mpc (valeur adoptée dans ce travail) et ses diamètres sont de
11.2’×9.1’ d’après la base de données NED.
NGC 4736 a été observée dans diverses transitions de CO par Blitz et al. [1986], Garman
& Young [1986], Gerin et al. [1991], Shioya et al. [1998], Wong & Blitz [2000], Glenn & Hunter
[2001], Schinnerer et al. [2001], Wong & Blitz [2001], Crosthwaite [2002]. Cette galaxie a été
aussi étudiée dans la raie à 21cm de l’hydrogène par Bosma et al. [1977], Mulder & van Driel
[1993] tandis que Muñoz-Tuñón et al. [2004] ont observé le Mg b, le triplet en absorption du
Ca II et les raies d’émission Hα, [NII], Hβ, [OIII] et [OII]. Duric & Seaquist [1988] ont aussi
décrit les observations de NGC 4736 en émission continuum radio.
Pour cette étude, nous avons observé le noyau de la galaxie NGC 4736 (coordonnées du
centre (0",0") indiquées dans la Table 3.1) dans la raie [CI](3P1-3P0) et les raies 13CO(2-1),
12CO(3-2) et 13CO(3-2) (voir la Fig. 3.54). Le spectre du [CI](3P1-3P0) est issu de Gerin
& Phillips [2000] mais il a été de nouveau analysé. La Fig. 3.55 présente les spectres du
[CI](3P1-3P0), de 13CO(2-1) et de 12CO(3-2) pour la position à l’extérieure du noyau (40" à
l’est).
3.17 NGC 6090 :
NGC 6090 (voir la Fig. 3.56) est en fait une paire de galaxies séparées par 6” et alignées
suivant un axe nord-est, sud-ouest. Selon Martin et al. [1991] les noyaux des deux galaxies sont
en contact (en optique), et le système inclut également des "ailes", qui rapelle la célèbre paire
de galaxies des Antennes. Le système entier a une taille optique de 2.8’× 1.5’ [Nilson, 1973]
et est situé à une distance de 118 Mpc (déduite du décalage vers le rouge (z ou "redshift")
évalué par Gerin & Phillips [1999] avec H0 = 75 kms−1Mpc−1). Scoville et al. [2000] décrivent
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Fig. 3.54 – Spectres du centre de la galaxie NGC 4736 (coordonnées du centre (0",0") réper-
toriées dans Table 3.1). Voir la légende de la Fig. 3.2. Le spectre du [CI](3P1-3P0) (en haut
à gauche) provient de Gerin & Phillips [2000] mais a été de nouveau analysé.
Fig. 3.55 – Spectres de la galaxie NGC 4736 pour la position (40",0"). Voir la légende de la
Fig. 3.2.
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Fig. 3.56 – La galaxie NGC 6090 observée par leHubble Space Telescope.
la structure spirale de la composante principale (celle au nord-est) de NGC 6090.
Le gaz moléculaire a été étudié dans cette galaxie via les raies de CO [Bryant & Scoville,
1999, Glenn & Hunter, 2001, Wang et al., 2003]. La masse de gaz moléculaire total estimée
par Scoville et al. [2000] est de M(H2) ≈ 1.4 × 1010 M⊙. Des images de l’émission H2 dans
NGC 6090 ont été présentées dans Sugai et al. [2000].
Nous avons ici étudié le noyau de la galaxie NGC 6090 (coordonnées du centre (0",0")
disponibles dans la Table 3.1) dans la raie [CI](3P1-3P0) (provient de Gerin & Phillips [2000]
mais le spectre a été de nouveau analysé) et dans les raies 12CO(2-1) et 12CO(3-2) (voir la
Fig. 3.57).
3.18 NGC 6946 :
Cette galaxie (diamètres de 11.5’×9.8’ trouvés dans la base de données NED) est une
galaxie de type Sc (voir la Fig. 3.58) avec une inclinaison de 30o. Une flambée de formation
d’étoiles récente dans toute la structure spirale, mais aussi au centre ont été révélées par
Tacconi & Young [1990]. On estime que la distance est de 5.5 Mpc [Tully, 1988]. NGC 6946
est une des galaxies les plus proches parmi celles du groupe local mais aussi une des plus
intéressantes à en juger par sa grande taille angulaire.
Des observations dans plusieurs transitions de CO ont été menées et répertoriées dans
Morris & Lo [1978], Rowan-Robinson et al. [1980], Young & Scoville [1982], Solomon [1983],
Ball et al. [1985], Sofue et al. [1988], Weliachew et al. [1988], Tacconi & Young [1989], Casoli
et al. [1990], Ishizuki et al. [1990], Rosenthal et al. [1990], Guesten et al. [1993], Regan &
Vogel [1995], Wielebinski et al. [1998], Nieten et al. [1999], Crosthwaite et al. [2001], Israel &
Baas [2001], Walsh et al. [2002], Boeker et al. [2004], Meier & Turner [2004]. La masse de gaz
moléculaire du noyau (0.5 kpc) est estimée par Israel & Baas [2001] à M(H2) = 1.8±0.3×107
M⊙. Des données en émission radio continuum, en HI et en CO avec des résolutions de 10"
sont comparées dans Turner et al. [1987]. La raie fondamentale du carbone neutre [CI] a
été détectée par Israel & Baas [2001]. Des données [CII] sont présentées dans Stacey et al.
[1990], Madden et al. [1992, 1993]. D’autres observations des raies [CII] et [OI] provenant du
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Fig. 3.57 – Spectres du centre de la galaxie NGC 6090 (coordonnées du centre (0",0") dispo-
nibles dans la Table 3.1). Le spectre du [CI](3P1-3P0) (en haut à gauche) est issu de Gerin &
Phillips [2000] mais a été de nouveau analysé. Voir la légende de la Fig. 3.2.
Fig. 3.58 – La galaxie NGC 6946 observée par le Hubble Space Telescope.
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satellite ISO sont analysées dans Contursi et al. [2001]. La détection de raies du méthanol
est présentée dans Henkel et al. [1987]. Mauersberger & Henkel [1989], Paglione et al. [1993]
ont aussi observé l’émission de CS dans NGC 6946. N2H+, SiO, H13CO+, H13CN, et HN13C
ont été détectés dans NGC 6946 par Mauersberger & Henkel [1991]. H2CO et CH3OH ont été
mesurés par Huettemeister et al. [1997]. La distribution radiale du rapport HCN/CO dans
NGC 6946 a été étudiée par Sorai et al. [2002].
Des images HI de NGC 6946 ont été établies par Boomsma et al. [2002]. Les distributions
azimutales et radiales du HI et du H2 dans NGC 6946 ont été précédemment comparées
dans Tacconi-Garman & Young [1987], HI étant plus étendu que le CO. Des études multi-
longueurs d’onde de NGC 6946 sont rapportées dans Kachel & Jones [2002], Tuffs & Gabriel
[2003]. Bianchi et al. [2000], Aalto et al. [2002] ont présentés les observations de NGC 6946
issues du bolomètre SCUBA10.
Nous avons ici observé le noyau de la galaxie NGC 6946 (coordonnées du centre (0",0")
disponibles dans la Table 3.1) dans la raie [CI](3P1-3P0) (provient de Gerin & Phillips [2000]
mais le spectre a été de nouveau analysé) et dans les raies 12CO(2-1), 12CO(3-2), 13CO(3-2),
12CO(4-3) et 12CO(6-5) (voir la Fig. 3.59). Deux positions choisies dans les bras spiraux ont
été également observés en [CI](3P1-3P0), 12CO(3-2) et 12CO(4-3) (voir le haut de la Fig. 3.61)
pour le bras situé au nord-est (position (110", 100") exprimée en arcsec par rapport au centre
(0",0)) et en [CI](3P1-3P0), 12CO(3-2), 12CO(4-3) et 12CO(6-5) (voir le bas de la Fig. 3.61)
pour le bras situé à l’est (position (150", -20") exprimée en arcsec par rapport au centre
(0",0)). Pour ces deux bras, des cartes de spectres en 12CO(2-1) (à gauche) et en 12CO(3-2)
(à droite) ont été également obtenues (voir la Fig. 3.60). D’autres positions dans la galaxie ont
été étudiées en [CI](3P1-3P0), 12CO(2-1), 12CO(3-2), 13CO(3-2) et 12CO(6-5) (voir les Figs.
3.62 et 3.63).
3.19 Résumé des caractéristiques de notre échantillon
Les principales caractéristiques des galaxies de notre échantillon sont résumées dans la
Table 3.1.
10Voir le site internet : http ://www.jach.hawaii.edu/JCMT/continuum/
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Fig. 3.59 – Spectres du noyau de la galaxie NGC 6946 (coordonnées du centre (0",0") dispo-
nibles dans la Table 3.1). Le spectre du [CI](3P1-3P0) (en haut à gauche) est issu de Gerin &
Phillips [2000] mais a été de nouveau analysé. Voir la légende de la Fig. 3.2.
Fig. 3.60 – Carte de spectres de deux bras spiraux dans NGC 6946 situés au nord-est et à
l’est (positions respectives : (110", 100") et (150", 20") exprimées en arcsec par rapport au
centre (0",0) dont les coordonnées sont répertoriées dans la Table 3.1). Voir la légende de la
Fig. 3.4.
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Fig. 3.61 – Spectres des bras spiraux dans NGC 6946 situés au nord-est et à l’est (positions
respectives : (110", 100") et (150", -20") exprimées en arcsec par rapport au centre (0",0)
dont les coordonnées sont listées dans la Table 3.1). Voir la légende de la Fig. 3.2.
82 Présentation des observations - L’échantillon de galaxies
Fig. 3.62 – Cartes de spectres de la galaxie NGC 6946. Voir la légende de la Fig. 3.4.
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Fig. 3.63 – Cartes de spectres de la région centrale de la galaxie NGC 6946 (coordonnées du
centre (0",0") indiquées dans la Table 3.1). Voir la légende de la Fig. 3.4.
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Tab. 3.1 – Propriétes des galaxies de notre échantillon.
Type RA(1950) DEC(1950) Distance Vitesse (LSR) taille Métallicité :
(Mpc) (kms−1) optiquea 12+logOH
HENIZE 2-10 I0 pec, Sbrst 08 :34 :07.2 -14 :26 :06.0 61 +850 30” × 40 ” ≈8.932
IC 10 dIrr IV/BCDa 00 :17 :44.000 59 :00 :18.00 13 -344 6.8’×’5.8 8.31±0.204
IC 342 SAB(rs)cd HIIa 03 :41 :57.200 67 :56 :27.00 1.85 35 21.4’×20.9’ ≈9.306
M 82 I0 ;Sbrst HIIa 09 :51 :43.801 69 :55 :00.99 3.27 +200 11.2’×4.3’ 9.00±0.124
NGC 253 SAB(s)c ;HII, Sbrst 00 :45 :05.7 -25 :33 :38.0 2.58 +240 27.5’ × 6.8’ 8.99± 0.312
NGC 891 SA(s)b sp, HII 02 :19 :24.7 42 :07 :18.6 9.69 +535 13.5’× 2.5’ -
NGC 1068 (R)SA(rs)b ;Sy1 Sy2 02 :40 :07.05 -00 :13 :31.64 14.410 +1130 7.1’× 6.0’ 9.07±0.532
NGC 3079 SB(s)c ;LINER Sy2a 09 :58 :35.000 55 :55 :15.40 15.611 1331 7.9’×1.4’ -
IRAS LINER HIIa 10 :56 :36.200 24 :48 :40.00 17212 12923 0.4’×0.3’ -
10565+2448
NGC 4038 SB(s)m peca 11 :59 :19.001 -18 :35 :23.00 13.813 1634 5.9’×3.2’ -
Overlap SA(s)m peca 11 :59 :21.101 -18 :36 :17.00 13.813 1510 3.1’×1.6’ -
NGC 4736 (R)SA(r)ab ;Sy2 LINERa 12 :48 :32.401 41 :23 :28.01 4.314 314 11.2’×9.1’ 9.01±0.172
Mrk 231 SA(rs)c ? pec Sy1a 12 :54 :05.000 57 :08 :39.00 173.915 12650 1.3’×1.0’ -
Centaurus A S0 pec Sy2a 13 :22 :31.650 -42 :45 :32.00 3.516 550 25.7’×20.0’ -
(NGC 5128)
M 51 SA(s)bc pec ; HII Sy2.5a 13 :27 :46.100 47 :27 :14.00 9.617 470 11.2’×6.9’ 9.23±0.122
M 83 SAB(s)c ; HII Sbrsta 13 :34 :11.300 -29 :36 :42.60 3.518 516 12.9’×11.5’ 9.16±0.122
Arp 220 S ? ;LINER ; HII Sy2a 15 :32 :46.702 23 :40 :08.00 7717 5450 1.5’×1.2’ -
NGC 6090 Sd pec HIIa 16 :10 :23.998 52 :35 :11.00 11819 8831 2.8’×1.5’ -
NGC 6946 SAB(rs)cd HIIa 20 :33 :48.800 59 :58 :50.00 5.520 50 11.5’×9.8’ 9.06±0.172
References : 1 : Johansson [1987] ; 2 : Zaritsky et al. [1994] ; 3 : valeurs adoptée (voir texte) ; 4 : used in Arimoto et al. [1996], moyenne sur
le disque ; 5 : McCall [1989], Karachentsev & Tikhonov [1993] ; 6 : Vila-Costas & Edmunds [1992], Garnett [1998] ; 7 : Dumke et al. [2001] en
accord avec le valeur de Tammann & Sandage [1968] ; 8 : Blecha [1986], Davidge & Pritchet [1990] ; 9 : Strickland et al. [2004], Ciardullo et al.
[1991] ; 10 : Bland-Hawthorn et al. [1997] ; 11 : Sofue et al. [1999] ; 12 : Glenn & Hunter [2001] ; 13 : Saviane et al. [2004] ; 14 : Tully & Fisher
[1987] ; 15 : Bryant & Scoville [1999] ; 16 : de Vaucouleurs et al. [1979] ; 17 : de Vaucouleurs [1991] ; 18 : Thim et al. [2003] ; 19 : Décalage vers le
rouge estimé dans Gerin & Phillips [1999] avec H0 = 75 kms−1Mpc−1 ; 20 : Tully [1988]. a : Données provenant de la base de données NED. - :
information inconnue.
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En résumant dans la Partie 1 Chap. 4 (voir les Tables 4.3 et 4.4) toutes les données
observées, nous avons choisi d’étudier plus précisément certaines des sources de notre échan-
tillon. Dans la suite, nous avons axé notre étude seulement sur les noyaux de galaxies pour
lesquels notre échantillon de raies détectées était le plus complet et de plus haute qualité
(rapport S/B suffisant). Ces sources sont celles présentées dans les articles Bayet et al. [2004]
et Bayet et al. [2005a] (soumis), à savoir Les Antennes (NGC 4038 et Overlap), Henize 2-10,
IC 10, IC 342, M 83, NGC 253 et NGC 6946.
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4.1 Réduction et Calculs préliminaires
Les spectres présentés dans le chapitre précédent sont des spectres réduits et non pas des
spectres bruts (directement issus des observations). En effet, ces spectres ont tous subis des
traitements pour optimiser leur rapport signal sur bruit (S/B) afin que, leur analyse devienne
possible. Ainsi, ils ont tous été, dans un premier temps, calibrés suivant les méthodes exposées
dans la Partie 1 Chap. 2 Sect. 2.2 (on notera que le changement d’unité T∗A en Tmb n’a pas été
effectué tout de suite, cf. ci-dessous). Ensuite, un logiciel adapté à la réduction et à l’analyse
des observations dans les domaines millimétrique et submillimétrique a été employé sur chaque
détection. Ce logiciel s’appelle GILDAS1 et est développé par l’IRAM.
Précisément, GILDAS a permis de combiner ensemble des spectres provenant des diverses
sessions d’observations et de les lisser c’est-à-dire de dégrader leur résolution spectrale (réso-
lution ≈ 10 kms−1 pour les spectres finaux présentés dans la Partie 1 Chap. 3). Puis, on a
transformé les spectres ainsi obtenus en unité Tmb puisque jusqu’à présent, ils etaient exprimés
en T∗A (voir les valeurs de ηmb indispensables à ce changement d’unité, répertoriées dans la
Table 2.1 présentée dans la Partie 1 Chap. 2). A partir de ce logiciel, on a également soustrait
à chaque spectre une ligne de base de degré variable (1 à 3) suivant la forme du spectre. Puis,
un ajustement gaussien a pu être appliqué quand le rapport S/B était significatif (voir la
courbe grise sur les spectres présentés dans les Figs. 3.2 à 3.63). Malheureusement, certains
spectres (par exemple la raie 13CO(3-2) dans Overlap (voir la Fig. 3.3), la raie 12CO(7-6)
dans M 51 (voir la Fig. 3.25), dans NGC 891 (voir la Fig. 3.45) et dans NGC 1068 (voir la
Fig. 3.48)) n’ont pas pu être ajustés par une loi gaussienne malgré un temps d’intégration
1Voir le site internet : http ://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS/
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important (trop faible rapport S/B) ou à cause de la forme de la raie qui ne correspondait
pas à une fonction de Gauss.
L’ajustement gaussien est la clé qui va nous permettre de déduire (via les modèles) les
propriétés physiques des noyaux de galaxies de notre échantillon (température cinétique, den-
sité du gaz, rapport d’abondance,...). Ces paramètres, essentiels à la compréhension de la
formation des étoiles dans les noyaux de galaxies, sont indirectement contenus dans les carac-
téristiques propres de chaque raie détectée. En effet, chacune nous apporte des informations
sur la physique et la chimie du milieu dans lequel elle se trouve. Multiplier les détections
dans diverses raies permet ainsi de collecter des informations complémentaires permettant
une description de plus en plus complète du MIS. Pour chaque détection, les ajustements
gaussiens nous fournissent précisément : le maximum d’intensité (en K) de la raie, sa largeur
à mi-hauteur (FWHM) (en kms−1), son aire intégrée (A en Kkms−1), l’estimation du rms
et les erreurs commises sur toutes ces valeurs. Il faut cependant remarquer que d’autres mé-
thodes peuvent être utilisées pour estimer tous ces paramètres, par exemple, si les profils des
raies n’ont pas une forme gaussienne, on peut utiliser une autre fonction de type carrée.
C’est à partir de l’aire intégrée (A) de la raie que nous avons calculé l’intensité (I en
Wm−2sr−1) et le flux (F en Wm−2) de cette même raie en utilisant les formules suivantes :
I =
2× kb × ν3
c3
×A (4.1)
I(Wm−2sr−1) = 1.02× 10−18 ×
( ν
GHz
)3
×
(
A
Kkms−1
)
(4.2)
où c est la vitesse de la lumière, ν, la fréquence de la raie détectée (en GHz) et A,
l’aire intégrée (en Kkms−1). Pour calculer le flux F (en Wm−2), nous avons multiplié I (en
Wm−2sr−1) par l’angle solide formé par le lobe principal de l’antenne du CSO : Ω(θmb) (en
sr) défini par :
Ω(θmb) = 1.133× θ2mb ×
1
2062652
sr (4.3)
où θmb est la taille (en arcsec) du lobe principal de l’antenne du CSO à une fréquence
donnée (voir le tableau des valeurs dans la Partie 1 Chap. 2). Les erreurs commises sur les
valeurs obtenues (I et F) ont été estimées à environ 20% (voir les Tables de données 4.2 et
4.3 dans les annexes de ce chapitre). Finalement, dans les Tables 4.2 et 4.3 présentées dans
les annexes de ce chapitre, nous avons répertorié l’aire intégrée (A en Kkms−1), l’intensité (I
en Wm−2sr−1), le flux (F en Wm−2) et les erreurs commises sur chacune d’entre elle pour
chaque raie détectée dans chaque galaxie de notre échantillon, et ce, pour diverses positions.
Afin de comprendre la formation des étoiles dans une galaxie, il est essentiel de comprendre
comment les nuages moléculaires contenus dans celle-ci peuvent se refroidir. En effet, le MIS
est chauffé par le rayonnement FUV issu des étoiles jeunes et massives et on sait que pour
se refroidir ce milieu va à son tour émettre, de façon proportionnelle au rayonnement reçu
(chauffage). Il faut donc analyser et comparer les spectres d’émission que nous avons réduit,
spectres provenant des régions moléculaires des noyaux de galaxies.
L’émission du gaz moléculaire peut varier non seulement d’une galaxie à l’autre mais
aussi au sein même d’une galaxie. Il faudrait donc, d’une part, comparer les émissions du
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gaz dans les régions centrales (les plus actives) te dans les disques, et d’autre part, dans les
mêmes régions (noyaux par exemple) mais de diverses sources. En menant simultanément ces
deux comparaisons, on pourrait mieux décrire le refroidissement du gaz et accroître notre
connaissance de l’activité stellaire extragalactique. C’est via les valeurs A, I et F des régions
centrales que nous allons pouvoir quantifier l’efficacité de refroidissement (ou emission) du gaz.
Donc dans la suite, on ne s’intéressera plus qu’aux noyaux de galaxies proches contenues
dans notre échantillon de sources qui correspondent aux régions les plus actives dans les
galaxies soit les régions comprises, suivant les sources, dans les 20" à 50" les plus internes.
Par ailleurs, ce sont les positions pour lesquelles les données sont les plus complètes et les
mieux analysées 2.
4.2 Comment comparer les spectres ?
Les valeurs contenues dans les Tables 4.3 et 4.4 ont toutes été calculées pour la résolution
angulaire définie par le lobe principal de l’antenne utilisée à la fréquence d’observation (voir
les tailles du lobe principal pour chaque fréquence observée au CSO dans la Table 2.1, Partie
1 Chap. 2). Par exemple, si l’on s’intéresse à l’intensité de la raie 12CO(6-5) détectée avec
le CSO, elle est exprimée pour un lobe principal de taille θmb=10.6" tandis que l’intensité de
la raie 12CO(3-2) détectée avec le même télescope (CSO) est mesurée sous un lobe principal
de taille θmb=21.9". Pour pouvoir comparer les valeurs A, I et F issues des spectres, il faut
ramener toutes ces valeurs sous une même taille de lobe principal (même valeur de θmb) soit
à la même résolution. On va donc procéder à une convolution des données.
Pour exprimer les diverses transitions de C et de CO sous une même taille de lobe principal,
plusieurs méthodes de convolution existent. Dans ce qui suit, nous détaillons successivement
la méthode utilisée dans les articles Bayet et al. [2004] et Bayet et al. [2005a] (soumis).
Cette méthode de convolution ramène toutes les valeurs A, I et F à la résolution finale de
θmb,fin=21.9" (taille du lobe principal au CSO à la fréquence de la raie 12CO(3-2)). Nous
avons choisi cette résolution finale car elle correspond à la raie 12CO(3-2) qui est la raie la
plus fréquemment détectée dans notre échantillon de galaxies.
En parallèle, une autre approche est envisagée (voir l’article Bayet et al. 2005b en prépa-
ration). Cette méthode de convolution est le fruit d’une collaboration avec l’Observatoire de
Leiden3. Elle se base plutôt sur une résolution finale de θmb,fin=21" qui est la taille du lobe
principal au JCMT à la fréquence de la raie 12CO(2-1) (raie plus fréquemment détectée dans
cet autre échantillon de sources).
Dans la première méthode, les observations détectées directement sous un lobe principal
de 21.9" comme les intensités des raies 12CO(3-2) et 13CO(3-2) ne sont évidemment pas
concernées par le changement de résolution par convolution. De même, dans la deuxième
méthode, les raies détectées directement sous une taille de lobe principal de 21" ne sont
également pas convoluées.
4.2.1 Convolution des données via les tailles de sources
Pour exprimer, sous une même taille de lobe principal ou à la même résolution (θmb,fin=21.9")
les paramètres A, I et F de toutes les raies observées, une première méthode consiste à évaluer
la taille de la source émettrice via l’utilisation d’un modèle pouvant reproduire sa distribution
d’intensité. Une fois cette taille de source déterminée, la convolution des données à 21.9" de-
vient possible via, l’utilisation d’un facteur multiplicatif. Cette distribution d’intensité peut
2On notera que des données également très complètes existent dans les régions des bras spiraux de NGC
6946 et M 83 mais leur analyse n’a pas encore été achevée
3Sterrewacht Leiden, voir le site internet http ://www.strw.leidenuniv.nl/
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être modélisée, suivant la source :
– Par une fonction gaussienne axisymétrique à deux dimensions (fs(x, y)) (modélisation
de la distribution d’intensité de la source à la résolution initiale des observations) :
fs(x, y) = f0
1
piσ2s
exp−x
2 + y2
σ2s
(4.4)
où f0 est une constante de normalisation et où la largeur à mi-hauteur qui caractérise
la source vaut FWHMs = 2σs
√
ln 2.
– Soit, la distribution d’intensité d’une source (à la résolution initiale des observations) est
représentée par une fonction gaussienne elliptique à deux dimensions (profil d’intensité
gaussien sur chaque axe de l’ellipse) (fs(x, y)) :
fs(x, y) = f0
1
piσs,xσs,y
exp− x
2
σ2s,x
exp− y
2
σ2s,x
(4.5)
où les largeurs à mi-hauteur qui caractérisent la source valent selon le grand axe (x) et
le petit axe (y) respectivement, FWHMs,x = 2σs,x
√
ln 2 et FWHMs,y = 2σs,y
√
ln 2.
Pour exprimer les paramètres A, I et F sous une résolution de θmb,fin = 21.9", il faut
convoluer les distributions d’intensités fs(x, y) (voir les Eqs. 4.4 et 4.5) avec la réponse de
l’instrument. Cet instrument (ici radiotélescope à antenne unique) a une taille de lobe principal
(soit une résolution) qui varie avec la fréquence (pour le CSO, voir les valeurs répertoriées
dans la Table 2.1 présentée dans la Partie 1 Chap. 2). Ainsi, à une fréquence donnée,
correspond une taille de lobe principal (ou résolution) initiale d’observation : θmb,init (comme
le montre l’exemple précédent de la raie 12CO(6-5) : θmb,init = 10.6"). On sait que la réponse du
radiotélescope peut être, elle aussi, représentée par une fonction gaussienne à deux dimensions,
caractérisée par une largeur à mi-hauteur (ou taille du lobe principal) θmb,init = 2σa
√
ln 2 où
σa est déterminée par les propriétés de l’antenne. Pour atteindre, la résolution angulaire
finale (θmb,fin = 21.9") à partir d’observation à la résolution initiale (θmb,init), on utilise la
propriété mathématique des gaussiennes qui stipule que la convolution de deux gaussiennes de
largeur B1 et B2 est aussi une gaussienne de largeur
√
B21 + B
2
2. Si on applique cette propriété
au problème qui nous intéresse ici, il est alors nécessaire d’effectuer la convolution par une
gaussienne de largeur (ou résolution) valant
√
θ2mb,fin − θ2mb,init, correspondant à la perte du
signal due à la convolution de la distribution de brillance de la source par la réponse de
l’instrument. Pour exprimer les paramètres A, I et F sous une résolution de θmb,fin = 21.9",
on a donc calculé à partir des Eqs. 4.4 et 4.5 et de la remarque précédente, un facteur
multiplicatif (fact). On a ensuite appliqué ce facteur (dépendant de la fréquence) aux valeurs
de A, I et F.
On obtient après calculs, pour le cas décrit par l’Eq. 4.4 :
– Si θmb,init est plus petite que FWHMs alors :
fact =
FWHM2s
(θ2mb,fin − θ2mb,init) + FWHM2s
(4.6)
– Si θmb,init est plus grande que FWHMs alors :
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fact =
θ2mb,init + FWHM
2
s
θ2mb,fin + FWHM
2
s
(4.7)
De même, pour les sources de distribution d’intensité elliptique avec un profil gaussien
(décrite par l’Eq. 4.5), on a le facteur suivant :
fact =
FWHMs,x × FWHMs,y√
(θ2mb,fin − θ2mb,init) + FWHM2s,x ×
√
(θ2mb,fin − θ2mb,init) + FWHM2s,y
(4.8)
Finalement, selon le modèle utilisé pour reproduire la distribution d’intensité de la source
(axisymétrique ou elliptique), on applique le facteur fact correspondant et on obtient sous un
lobe de 21.9" l’aire intégrée A de toutes les transitions de C et de CO observées pour tous
les noyaux de galaxies de notre échantillon soit pour la galaxie des Antennes (NGC 4038 &
Overlap), Henize 2-10, IC 10, IC 342, M 83, NGC 253 et NGC 6946. Puis, pour obtenir les
intensités I et les flux F convolués à 21.9", on utilise comme précédemment les Eqs. 4.1, 4.2
et 4.3 et les valeurs A convoluées à 21.9". La Table 4.4 contenue dans les annexes de ce
chapitre répertorie les valeurs exprimées à la même résolution.
Cependant, pour obtenir la valeur de fact, il reste encore à déterminer la valeur de FWHMs
(ou de FWHMs,x et FWHMs,y). C’est lors de cette étape qu’on utilise au maximum l’infor-
mation disponible, issue à la fois de notre échantillon de raies et de la littérature. En effet,
la convolution à θmb,fin = 21.9" n’est réalisée que pour les raies n’ayant pas été observées
directement à 21.9". Par exemple, si l’on trouve dans la littérature une observation de la raie
12CO(6-5) réalisée avec un lobe principal de 21.9", les valeurs de A, I et F issues de cette
détection ne seront pas convoluées. Cependant, comme le montre les Tables 4.3 et 4.4, peu
d’information existe à 21.9" hormis celle concernant les raies 12CO(3-2) et 13CO(3-2). Pour
les autres raies (observées à θmb,fin 6= 21.9"), On doit les convoluer, une taille de source de-
vant alors être trouvée. Idéalement, il faudrait une taille de source (FWHMs ou FWHMs,x
et FWHMs,y) pour chaque raie de C et de CO observée soit une carte à haute résolution
(obtenue par des observations interférométriques) pour chaque fréquence étudiée. En effet, le
gaz moléculaire caractérisé par l’émission de la raie 12CO(1-0) dans une galaxie n’a aucune
raison d’avoir exactement la même distribution spatiale que le gaz moléculaire chaud et dense
représenté par l’émission des raies 12CO(6-5) ou 12CO(7-6). De même, le gaz caractérisé par
les émissions des raies de carbone atomique C n’a aucune raison de présenter la même distri-
bution spatiale que le gaz contenant du monoxyde de carbone. Malheureusement, les cartes à
haute résolution n’existent pas encore à toutes les fréquences étudiées ici, ni pour toutes les
galaxies de notre échantillon. On utilise alors au mieux l’information disponible.
En résumé, si des transitions de C et de CO sont observées à 21.9", on ne les convolue pas
et on les utilise directement comme contraintes des modèles. Si des transitions de C et de CO
ne sont pas observées à 21.9" mais qu’il existe des cartes à haute résolution, on les utilise pour
la convolution après avoir déduit la (ou les) taille(s) de la source4. Si des transitions de C et de
CO ne sont pas observées à 21.9" et qu’il n’existe pas des cartes à haute résolution mais une
(des) carte(s) à la résolution initiale de l’observation (θmb,init), alors on convolue les valeurs
A, I et F en utilisant la (les) taille(s) de source déduite(s) de cette (ces) dernière(s) carte(s).
4En effet, si une seule carte à haute résolution (soit à une fréquence donnée) est disponible alors la taille
de source déduite de cette carte sera appliquée à toutes les autres transitions. Si des cartes à haute résolution
existe à des fréquences différentes, on utilise la taille de source déduite de chacune de ces cartes pour convoluer
la transition correspondante.
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Ce dernier cas est critique car avec ce type de cartes (souvent basse résolution θmb,init > 5"),
la source ne peut pas être, même partiellement, résolue. Heureusement, les transitions à très
haut-J du CO (Jupper > 6)5 soit à très haute fréquence (ν > 691 GHz) ont un lobe principal
de une taille suffisamment fine pour acquérir de l’information sur la distribution spatiale de
la source (. 10"). Ces cartes appelées dans la suite "cartes à haute fréquence" ont donc
une resolution suffisante pour partiellement résoudre les régions émettrices et donc déduire
des tailles de sources raisonnables. Les cartes à haute fréquence utilisées ici ont été obtenues
avec le CSO à 691 GHz ou 806 GHz ; les cartes à haute résolution spatiale sont issues de la
littérature. Par galaxie, on a donc :
⋄ Pour la position NGC 4038 dans la galaxie des Antennes, nous avons dû convoluer les
raies [CI](3P1-3P0), 12CO(1-0), 12CO(2-1), 12CO(4-3), 12CO(6-5), 12CO(7-6) et 13CO(2-
1). Seule la transition 12CO(1-0) a été cartographiée à haute résolution. La taille de
source déduite s’appliquera donc aux autres transitions de C et de CO. Nous avons ainsi
déduit de la carte haute résolution de 12CO(1-0) issue de Wilson et al. [2000] qu’une
source elliptique de profil d’intensité gaussien de FWHMs,x = 13.2" le long du grand
axe et de FWHMs,y = 9.9" le long du petit axe reproduit correctement la distribution
d’intensité de NGC 4038. Nous avons calculé le facteur multiplicatif correspondant (voir
l’Eq. 4.8) et nous l’avons appliqué aux données. Les valeurs déduites sont répertoriées
dans la Table 4.4 en annexe de ce chapitre.
⋄ Pour la position Overlap dans la galaxie des Antennes, nous avons dû convoluer à
21.9" les valeurs A, I et F des raies [CI](3P1-3P0), 12CO(1-0), 12CO(2-1), 12CO(4-3),
12CO(6-5), 12CO(7-6), 13CO(2-1) et 13CO(3-2) (issues de la littérature et non détectées
directement sous un lobe de 21.9"). Seule la transition 12CO(1-0) a été cartographiée
à haute résolution. On fait alors l’hypothèse que la taille de source déduite de cette
carte convient à toutes les autres raies. Cette carte (Wilson et al. 2000 où la position
Overlap correspond à la position SGMC 4-5 de la carte) montre qu’un profil d’intensité
elliptique gaussien de FWHMs,x = 11.0" le long du grand axe et de FWHMs,y = 8.8"
le long du petit axe, représente bien cette source. Par la suite, on a calculé le facteur
fact via l’Eq. 4.8 et on l’a appliqué aux données. Elles sont exposées dans la Table 4.4
en annexe de ce chapitre.
⋄ La galaxie Henize 2-10 n’a pas d’observations directement obtenues sous un lobe de 21.9"
pour les raies [CI](3P1-3P0), 12CO(1-0), 12CO(4-3), 12CO(6-5), 12CO(7-6) et 13CO(1-0).
En se basant sur la seule carte existant à savoir la carte 12CO(3-2) (ni haute résolu-
tion, ni haute fréquence, voir les commentaires plus loin) présentée par Meier & Turner
[2001], on peut modéliser l’intensité de Henize 2-10 par une distribution axisymétrique
de profil d’intensité gaussien de FWHMs ≈ 13". Les facteurs multiplicatifs appliqués à
chaque mesure sont alors issus des Eqs. 4.6 et 4.7. Les valeurs finales (à la résolution
de 21.9") sont présentées dans la Table 4.4 en annexe de ce chapitre.
⋄ Pour la galaxie IC 10, on convolue à 21.9" les A, I et F des raies [CI](3P1-3P0), [CI](3P2-
3P1), 12CO(2-1), 12CO(4-3), 12CO(6-5), 12CO(7-6) et 13CO(2-1)6. Pour cela, on se sert
5On désigne respectivement par Jupper et Jlower le niveau rotationnel le plus haut et le plus bas de la
transition soit par exemple, dans la transition 12CO(6-5), le Jupper vaut 6 et le Jlower vaut 5).
6Dans la littérature, on a trouvé cette raie détectée à la résolution de 22" [Petitpas & Wilson, 1998a] mais
on convolue tout de même à 21.9" l’observation issue du CSO (θmb,init= 30.5") pour effectuer une comparaison
entre la valeur directement observée sous 22" et celle convoluée à 21.9". Comme on l’a précisé plus haut, on
conservera pour les modèles, la valeur détectée directement à la résolution de 22". La comparaison ne peut
malheureusement pas être faite entre ces deux valeurs car elles ne correspondent pas tout à fait à la même
position. Chacune d’elle semble cependant raisonnable.
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des cartes 12CO(1-0) à haute résolution répertoriées dans Wilson & Reid [1991] et dans
Bolatto et al. [2000]. Elles permettent de modéliser le noyau comme une source axi-
symétrique de FWHMs=20". Cette taille semble justifiée pour décrire les distributions
spatiales d’intensité des autres raies puisque cette taille est en très bon accord avec la
taille de source déduite de la carte à la fréquence 460 GHz (raie 12CO(4-3)) présentée
par la Fig. 3.17. Le facteur fact est calculé via les Eqs. 4.6 et 4.7 puis est appliqué
aux données. Celles-ci sont exposées dans la Table 4.4 en annexe de ce chapitre.
⋄ Pour la galaxie IC 342, nous avons appliqué la méthode de convolution aux données
suivantes : les raies [CI](3P1-3P0), [CI](3P2-3P1), 12CO(2-1)7, 12CO(4-3), 12CO(6-5),
12CO(7-6) et 13CO(2-1)8. Nous avons utilisé la carte à haute fréquence de la raie 12CO(6-
5) (691 GHz) située en bas de la Fig. 3.21. Nous avons ainsi modélisé ce noyau comme
une source axisymétrique avec un profil d’intensité gaussien de FWHMs ≈ 11". Ce
résultat est en bon accord avec celui obtenu par Israel & Baas [2003] (carte à haute
fréquence (ν =461 GHz) de la raie 12CO(4-3)). Eckart et al. [1990c] ont cartographié
en 12CO(2-1) IC 342 avec l’IRAM-30m (résolution de 12") et ont obtenu une taille un
peu plus grande d’environ 20". Le facteur fact (Eqs. 4.6 et 4.7) a été appliqué aux
données. Celles-ci sont répertoriées dans la Table 4.4 en annexe de ce chapitre.
⋄ Les détections en [CI](3P1-3P0), 12CO(1-0), 12CO(4-3)9 et 12CO(6-5) dans le noyau de
la galaxie M 83 ont été convoluées à 21.9". Pour cela, nous avons utilisé la carte à haute
fréquence de la raie 12CO(6-5) (voir le bas de la Fig. 3.37) qui modélise la distribu-
tion spatiale d’intensité du noyau de M 83 par une source ayant un profil gaussien et
elliptique de FWHMs,x = 12.0" le long du grand axe et de FWHMs,y = 10.0" le long
du petit axe. Lundgren et al. [2004] ont considéré le noyau de M 83 comme une source
axisymétrique de FWHMs ≈ 12" ce qui reste en accord avec notre estimation. Le facteur
multiplicatif fact (Eq. 4.8) a été appliqué aux données. Les résultats sont résumés dans
la Table 4.4 en annexe de ce chapitre.
⋄ Pour la galaxie NGC 253, nous avons convolué à 21.9" les raies [CI](3P1-3P0)10, [CI](3P2-
3P1), 12CO(1-0), 12CO(4-3)11, 12CO(6-5) et 12CO(7-6). En utilisant la carte à haute fré-
quence (ν =691 GHz) de la raie 12CO(6-5) (voir le bas de la Fig. 3.43) pour modéliser le
centre de la galaxie NGC 253, nous avons déduit une source elliptique de profil d’inten-
sité gaussien de FWHMs,x = 23.0" le long du grand axe et de FWHMs,y = 11.0" le long
du petit axe, ce qui est en accord avec la carte de l’émission de CS(J=2-1) disponible
dans Peng et al. [1996]. En effet, nous n’avons pas trouvé dans la littérature d’autres
cartes à haute résolution ou à haute fréquence dans les raies de C ou de CO qui puissent
confirmer nos valeurs. C’est pourquoi nous avons utilisé la carte à haute résolution en
7Nous avons effectué la convolution de cette transition pour pouvoir comparer le résultat de la convolution
avec l’observation de la même raie mais directement détectée sous un lobe principal de taille 21". Les deux
valeurs sont similaires (voir la Table 4.4 en annexe de ce chapitre).
8De même, nous avons voulu comparer la valeur de cette raie directement observée sous un lobe principal
θmb,init= 21" avec celle obtenue après convolution. Les deux valeurs sont en bon accord.
9Là encore, nous avons convolué la détection réalisée au CSO pour pouvoir la comparer à l’observation
obtenue par Israel & Baas [2001] à la résolution de 21". Les deux valeurs sont en assez bon accord.
10Il existe aussi des données obtenues directement à une résolution de 22" mais nous avons voulu également
dans ce cas, comparer le résultat issu de la convolution avec les valeurs détectées à 22". Les deux valeurs sont
en bon accord (voir la Table 4.4 en annexe de ce chapitre).
11Dans le même but que pour la raie [CI](3P1-
3P0), nous avons convolué à 21.9" des données pourtant
directement observées à la résolution de 22". Ici, une grande différence apparaît entre la valeur observée à 22"
et celle convoluée. N’ayant pas suffisamment de détails sur la calibration de l’observation à la resolution de
22", nous avons préféré dans ce cas-là, conserver notre valeur convoluée.
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CS (ν =97.98 GHz ≈ fréquence de la raie 12CO(1-0)) issue de Peng et al. [1996] pour
effectuer cette comparaison. Le facteur multiplicatif fact (Eqs. 4.6 et 4.7) a été ensuite
appliqué aux données. Les résultats sont résumés dans la Table 4.4 en annexe de ce
chapitre.
⋄ Pour finir, ce sont les raies [CI](3P1-3P0)12, 12CO(1-0)13, 12CO(2-1)14, 12CO(4-3)15,
12CO(6-5) et 13CO(2-1)16 qui ont été convoluées à 21.9" pour la galaxie NGC 6946. Le
centre de cette galaxie a été modélisé par une source axisymétrique de profil d’intensité
gaussien avec une FWHMs ≈ 15". Ne disposant pas de carte à haute résolution, nous
avons utilisé la carte de Nieten et al. [1999] de 12CO(4-3) grâce à laquelle nous avons dé-
duit cette taille. La carte de 12CO(1-0) (résolution de 23") publiée par Weliachew et al.
[1988] donne une valeur comparable. Nous adoptons donc 15" comme taille typique du
noyau de NGC 6946. Le facteur multiplicatif fact (Eq. 4.8) a été appliqué aux données.
Les résultats sont résumés dans la Table 4.4 en annexe de ce chapitre.
Tous les résultats de la convolution, par galaxie, ainsi que le choix de la valeur utilisée
dans la suite pour chaque transition de C et de CO sont indiquées dans la Table 4.4 située en
annexe de ce chapitre.
4.2.2 Autre méthode de convolution des données
Il arrive souvent que les sources de notre échantillon n’aient été observées ni à des fré-
quences supérieures à 650 GHz ni à haute résolution (par exemple pour Henize 2-10 et NGC
6946). Donc, aucune carte à haute fréquence ou à haute résolution ne sont disponibles pour
déduire la taille de la source émettrice. La convolution comme décrite précédemment donne
alors des résultats avec une incertitude non négligeable, ne parvenant pas à correctement
décrire la structure spatiale de la source. Il faut donc recourir à une autre méthode pour
exprimer les valeurs de A, I et F sous une même résolution. Cette méthode est décrite dans
Bayet et al. [2005b] (en préparation) et détaillée dans la suite. La taille du lobe final est ici
de θmb,fin = 21" au lieu de 21.9" comme précédemment. Cette valeur a été choisie car elle
correspond à la taille du lobe principal à 230 GHz du JCMT. Cette taille de lobe principal
est apparue comme la plus pertinente pour le nouvel échantillon de galaxies obtenu grâce à
la mise en commun des données acquises par chaque équipe (Observatoires de Paris et de
Leiden). Les observations acquises par l’équipe de Leiden ne sont pas répertoriées dans les
Tables 4.2 ni 4.3 (présentées dans les annexes de ce chapitre) mais elles sont disponibles dans
Bayet et al. [2005b] (en préparation). La Fig. 4.1 utilise ce nouvel échantillon constitué des
galaxies IC 342, M 82, M 83, NGC 253 et NGC 6946. Ces galaxies diffèrent légèrement de celles
sélectionnées à la fin du Chap. 2 (il manque la galaxie des Antennes soit les deux positions
NGC 4038 & Overlap et les galaxies irrégulières Henize 2-10 et IC 10). Ce nouvel échantillon
de galaxies a été constitué pour former un ensemble de cibles pour lesquelles l’échantillon de
12La comparaison entre la valeur convoluée et celle obtenue directement sous un lobe principal de θmb,init=
21" montre un bon accord. Cependant, la raie convoluée à 21.9" n’a pas été obtenue au centre (0",0") (elle
représente donc une limite inférieure) mais ses valeurs A, I et F restent, comme il est attendu, inférieures aux
valeurs prises au centre.
13Un bon accord semble exister entre les deux dernières valeurs (convoluée et non convoluée) listées dans la
Table 4.4 en annexe de ce chapitre.
14Des différences importantes apparaissent entre valeurs convoluées et valeurs non convoluées. Nous préférons
conserver les valeurs convoluées qui ont toutes été obtenues avec le même instrument sous des conditions
observationnelles similaires.
15De même que pour la raie 12CO(2-1), nous conservons la valeur convoluée.
16Nous conservons la valeur convoluée issue de Israel & Baas [2001] car elle semble en meilleur accord avec
les valeurs des raies 13CO(1-0) et 13CO(3-2) que les autres détections (convoluées ou non).
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raies détectées était le plus complet.
La méthode de convolution des données proposée ici se découpe selon les étapes suivantes :
* Tout d’abord, on cherche dans la littérature les aires intégrées des raies de C et de
CO détectées sous diverses tailles de lobe principal. En effet, suivant le télescope utilisé
(plus précisément suivant le diamètre de la surface collectrice du télescope), la même
raie peut être détectée à différentes résolution. Par exemple, le JCMT détecte la raie
12CO(4-3) sous un lobe principal de taille θmb,init=11" tandis que le CSO mesure cette
même raie avec un lobe principal de θmb,init=15". Ainsi, on peut trouver dans la litté-
rature, l’aire intégrée d’une même raie observée à différentes résolution. Un problème
de compatibilité entre les diverses données disponibles peut apparaître quelquefois. Les
méthodes de calibration des données peuvent varier d’un instrument à l’autre et même
d’une session d’observation à l’autre. Pour résoudre ce problème, il est essentiel de trier
les données de la littérature en ne conservant que les plus cohérentes ainsi que les plus
récentes.
* La deuxième étape consiste, une fois cet échantillon de raies obtenu, à calculer le rapport
r=
Aθmb,init
Aθmb,fin
où θmb,init correspond à la résolution initiale et où θmb,fin vaut 21". Ces rap-
ports représentent l’aire intégrée d’une détection (à une certaine résolution) normalisée
à 21". On trace ensuite r en fonction de θmb,init pour chaque source de notre échantillon.
On obtient la Fig. 4.1 dont le graphique en haut à gauche correspond à IC 342, le gra-
phique en haut au milieu représente M 82, le graphique en haut à gauche est dédié à la
galaxie M 83, le graphique en bas à droite correspond à NGC 253 et enfin, le graphique
en bas à gauche représente NGC 6946. Sur chaque graphique, on a utilisé des symboles
différents (spécifiés à gauche) pour distinguer les transitions.
* L’étape suivante utilise le fait que certaines raies ne peuvent pas être observées avec les
radiotélescopes actuels sous un lobe de 21" (par exemple les raies 12CO(6-5), 12CO(7-6)
ou [CI](3P2-3P1)). Pour ces raies, il faut trouver un facteur multiplicatif à appliquer
aux valeurs de A, I et F pour les ramener à cette même résolution. Ce facteur peut
être déduit empiriquement de l’ajustement des points de la Fig. 4.1. En ajustant une
fonction connue aux points de la Fig. 4.1, on peut calculer la valeur de A convoluée à
21" (θmb,fin) à partir de n’importe quelle taille de lobe principal utilisée lors des obser-
vations (θmb,init). Par exemple, la raie 12CO(7-6) est observée au CSO sous un lobe de
θmb,init=8.95". Sur la Fig. 4.1, grâce à l’ajustement, on peut facilement lire le rapport
A8.95”
A21”
et donc déduire A21” à partir de A8.95”.
L’ajustement des points de la Fig. 4.1 (ligne noire) est réalisé avec l’équation suivante
(loi de puissance) :
Y = C ×XD (4.9)
où les paramètres C et D ainsi que leur erreurs respectives sont calculés par régression17
et répertoriés dans la Table 4.1 pour les galaxies IC 342, M 82, M 83, NGC 253 et NGC 6946.
Comme on peut le voir sur la Fig. 4.1, les lois de puissance décrites par l’Eq. 4.9 et les
paramètres C et D de la Table 4.1 reproduisent bien les données. Plusieurs types de fonctions
17On minimise par une méthode de moindres carrés la différence entre les valeurs (abscisse et ordonnées)
observées (points de la Fig. 4.1) et les valeurs prédites par la droite de régression. Ici, les observations ont
toutes le même poids dans les calculs car les erreurs estimées sur les rapports r sont similaires (620%). Par
ailleurs, les coefficients de corrélation des points avant régression sont pour IC 342, M 82, M 83, NGC 253 et
NGC 6946 respectivement de -0.89, -0.89, -0.91, -0.98 et -0.96.
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Fig. 4.1 – Ajustement (ligne noire) des rapports r =
Aθmb,init
Aθmb,fin
où θmb,init correspond à la
résolution initiale et où θmb,fin vaut 21" en fonction de θmb,init. Les différentes raies de C et
COutilisées dans les calculs de r, sont representées par plusieurs symboles précisés à gauche
de chaque figure. Ces ajustements sont décrits par l’Eq. 4.9 et les paramètres contenus dans
la Table 4.1 pour les galaxies IC 342 (en haut à gauche), M 82 (en haut au milieu), M 83
(en haut à droite), NGC 253 (en bas à gauche) et NGC 6946 (en bas à droite). La résolution
initiale (en arcsec) utilisée lors des diverses observations correspond à l’axe des abscisses tandis
que l’axe des ordonnées représente le rapport r. Les deux axes sont en échelle logarithmique
pour que les graphiques soient plus facilement lisibles.
Tab. 4.1 – Paramètres de l’ajustement défini par l’Eq. 4.9 pour les sources IC 342, M 82,
M 83, NGC 253 et NGC 6946. La dernière colonne donne le nombre de points utilisés dans
l’ajustement.
C D nombre de
points utilisés
IC 342 9.967 ± 2.508 -0.754 ± 0.086 22
M 82 6.732 ± 1.792 -0.615 ± 0.092 14
M 83 31.405 ± 12.573 -1.151 ± 0.129 19
NGC 253 22.201 ± 2.988 -1.024 ± 0.045 19
NGC 6946 21.630 ± 4.025 -1.008 ± 0.064 21
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(régression linéaire, quadratique, logarithmique, exponentielle) ont été testées mais c’est l’Eq.
4.9 qui reproduit le mieux les points observationnels. Le paramètre C représente une constante
dans le calcul de la régression tandis que le paramètre D correspond à la pente de la droite
de régression (en unités logarithmiques). Ce paramètre est fondamental puisqu’il détermine
la valeur de A convoluée à 21" (A21”). Les erreurs sur D (et aussi sur C) sont faibles (donc les
valeurs de A convoluées à 21" auront une faible incertitude) : pour IC 342 l’erreur mesurée
sur D est de 11%, pour M 82, M 83, NGC 253 et pour NGC 6946, elles sont respectivement
d’environ 15%, 11%, 4% et 6%. L’incertitude la plus grande est pour la galaxie M 82 ce qui
peut être en partie expliqué par le faible nombre de points utilisés lors des calculs de régression
par rapport au nombre de points utilisés pour les autres sources. Pour NGC 253 et NGC 6946,
les points correspondants aux données sont très bien reproduits ce qui souligne la cohérence
et la qualité (rapport signal sur bruit élevé) de l’échantillon de raies observées.
Cette méthode est idéale quand on veut convoluer les observations d’une source relati-
vement bien observée mais pour laquelle on ne dispose ni de cartes à haute résolution, ni
de cartes à haute fréquence. En effet, cette méthode est très pratique et simple à mettre en
oeuvre. Cependant, pour avoir des résultats pertinents grâce à des ajustements de très bonne
qualité (voir la Fig. 4.1), cette méthode nécessite beaucoup d’observations obtenues à des
résolutions différentes (θmb,init différentes). Ainsi, pour certaines sources peu étudiées ou assez
lointaines (ce qui rend leur observation plus difficile), cette méthode ne sera pas optimale et
une incertitude pourra alors peser sur les valeurs convoluées obtenues (ajustement peu fiable
car basé sur peu de points). Mais encore, cette méthode risque de ne pas être pertinente pour
les sources intensément cartographiées à diverses longueurs d’onde et dont l’émission est bien
résolue. En effet, cette méthode paraît éviter toute hypothèse concernant la distribution spa-
tiale des raies de C et de CO dans les sources étudiées. Elle n’est ainsi basée que sur les tailles
de lobes utilisées lors des observations ; la nature, la distance ou les propriétés d’émission de
la source étudiée n’intervenant pas. Mais, d’un autre point de vue, l’hypothèse sous jacente à
la construction de ce type de figure est que les transitions de C et de CO ont toutes la même
distribution spatiale d’intensité dans le noyau de la galaxie étudiée. L’information disponible
existant à diverses fréquences grâce aux cartes à haute résolution et à haute fréquence de la
littérature n’est alors pas du tout utilisée. C’est pourquoi, dans le cas d’une source intensé-
ment cartographiée, il est fort probable que la méthode de convolution présentée ici ne donne
pas de résultats pertinents.
En résumé, lorsqu’aucune carte en haute résolution ou en haute fréquence n’est disponible
mais qu’un nombre suffisant d’observations existe (NGC 6946), cette méthode apporte des ré-
sultats pertinents grâce à des ajustements de très bonne qualité. On notera que cette méthode
suppose par ailleurs, que les distributions spatiales de l’intensité de toutes les raie sont les
mêmes dans toute la galaxie considérée. Pour les sources ayant des cartes à haute résolution
et cartes à haute fréquence pour lesquelles la source est partiellement résolue, cette méthode
ne semble pas adaptée (on n’utilise pas toute l’information disponible dans la littérature).
Certaines sources peu étudiées ou assez lointaines pour lesquelles les détections de C et de
CO sont difficiles à obtenir donneront alors des valeurs de A convoluées à 21" très incertaines
si on emploie cette méthode.
4.2.3 Comparaison entre les deux méthodes de convolution : exemple de la galaxie IC
342
Il est donc intéressant de comparer les résultats issus des deux méthodes de convolution
proposées ci-dessus. Pour cela, prenons au hasard, une galaxie commune aux échantillons de
sources utilisés dans chacune des méthodes, soit la galaxie IC 342. La Table 4.2 nous donne
les valeurs des rapports de raies (utilisés comme contraintes pour les modèles) obtenus suite
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Tab. 4.2 – rapports des aires intégrées (A en Kkms−1) pour le noyau de la galaxie IC 342.
Les rapports sont issus des observations convoluées à 21.9" (deuxième colonne) par la pre-
mière méthode et issus des observations convoluées à 21" (troisième colonne) par la deuxième
méthode.
A première deuxième
(Kkms−1) méthode méthode
12CO(3−2)
12CO(4−3)
1.8±0.2 1.2±0.5
12CO(3−2)
12CO(6−5)
4.1±0.4 2.1±0.8
12CO(3−2)
12CO(7−6)
11.7±1.3 6.3±2.5
12CO(2−1)
12CO(7−6)
18.3±1.8 7.3±2.9
12CO(3−2)
13CO(3−2)
5.5±0.7 7.8±3.1
12CO(1−0)
13CO(1−0)
11.3±0.4 9.6±3.9
12CO(2−1)
13CO(2−1)
10.9±0.5 7.9±3.1
à l’application de chaque méthode de convolution. Ces méthodes sont utilisées sur les valeurs
A (ou I) à partir desquelles on détermine les rapports de raies.
Après avoir convolué respectivement à 21.9" et 21" les valeurs A et I des données puis
d’avoir sélectionné pour chaque transition de C et de CO la valeur la plus pertinente (voir
les astérisques dans la dernière colonne de la Table 4.4), on calcule des rapports de raies où
les valeurs A et I sont ainsi exprimées à la même résolution (dans la Table 4.2, on présente
uniquement les rapports d’aires intégrées A pour IC 342). Le choix de ces rapports est détaillé
dans la suite, nous ne conservons que ceux concernant la galaxie IC 342 pour mener à bien
cette comparaison. Comme on le verra dans la partie suivante ce sont ces rapports qui vont
nous permettre de déduire les propriétés physiques (température cinétique, densité, rapports
d’abondance...) des noyaux sélectionnés. Il est donc essentiel de comparer les résultats des
méthodes de convolution sur ces paramètres.
En étudiant attentivement la Table 4.2, on montre que les deux méthodes de convolution
donnent des valeurs de rapports de raies en bon accord pour les rapports faisant intervenir
les raies à bas-J du CO comme les rapports
12CO(1−0)
13CO(1−0)
,
12CO(2−1)
13CO(2−1)
et
12CO(3−2)
13CO(3−2)
. Pour ces
rapports, les différences entre les valeurs issues de la première et de la deuxième méthode
sont respectivement estimées à 16%, 32% et 35%. A contrario, les rapports de raies faisant
intervenir les raies à haut-J du CO comme, par exemple, les rapports
12CO(3−2)
12CO(4−3)
,
12CO(3−2)
12CO(6−5)
12CO(3−2)
12CO(7−6)
et
12CO(2−1)
12CO(7−6)
montrent des écarts beaucoup plus importants. En effet, les différences
entre les valeurs issues des deux méthodes valent 42%, 67%, 61% et 86%. Il semble donc qu’un
désaccord entre les deux méthodes apparaisse pour les valeurs convoluées des raies à haut-J
du CO. Ce phénomène est également mis en lumière pour les autres sources en commun des
échantillons de galaxies utilisés.
Pour expliquer ces différences, revenons aux hypothèses de départ émises par chaque mé-
thode. Dans le premier cas, on utilise des cartes à haute résolution et des cartes à haute
fréquence (résolution 6 10") pour essayer de déduire la distribution spatiale d’intensité de
chaque raie observée. On n’applique généralement la convolution que lorsque les données ne
sont pas obtenues directement sous un lobe principal de 21.9"18. Avec cette méthode, les raies
18Pour certaines transitions de C et de CO, il arrive que la convolution soit finalement appliquée même si
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à haut-J du CO ne sont pas sur ou sous estimées puisque l’on sonde avec les cartes, les échelles
(accessibles) les plus petites du noyau de la galaxie. On se sert alors de la taille de source
déduite de ces cartes, si aucune autre information n’est disponible, pour convoluer les autres
raies à plus bas-J du CO dont les tailles de sources n’ont pas pu être déduites indépendam-
ment. C’est le seul cas contestable de cette méthode puisque comme il a été mentionné, le
distribution d’intensité d’une raie n’a, a priori aucune raison d’être la même pour une autre
raie. Mais, en l’absence d’information à toutes les fréquences observées, on doit faire cette
hypothèse (seulement dans des cas restreints des Antennes par exemple).
Au contraire de la première méthode, La deuxième méthode, au contraire, se sert prin-
cipalement de raies à bas-J de C et de CO (voir les transitions utilisées dans la Fig. 4.1 et
mentionnées à gauche de chaque graphique) pour convoluer à la résolution finale les raies à
haut-J. L’hypothèse sous-jacente qui est de considérer que l’émission des raies à bas-J est
similaire à celle à haut-J, est discutable. Cette méthode n’utilise pas au mieux l’information
disponible à chaque fréquence étudiée. De plus, elle nécessite un large échantillon de détections
à des θmb,init si possible différents pour avoir un ajustement des données le plus fiable possible
(voir par exemple le graphique de la Fig. 4.1 correspondant à IC 342 où les deux points situés
à θmb,init ≈ 40" apparaissent comme de très fortes contraintes pour l’ajustement. Si on les
enlève, la valeur de la pente de la droite d’ajustement (soit le paramètre D) est beaucoup plus
incertaine. La valeur de la raie 12CO(7-6) convoluée à 21" peut alors énormément différer celle
obtenue jusqu’à présent). De plus, cette méthode mélange des observations obtenues dans des
conditions très différentes pour lesquelles la calibration n’est pas toujours bien expliquée.
Finalement, pour les sources constituant notre échantillon de galaxies soit les noyaux des
galaxies des Antennes, Henize 2-10, IC 10, IC 342, M 83, NGC 253 et NGC 6946, nous
avons donc préféré utiliser la première méthode, certes plus calculatoire, mais qui utilise
au mieux l’information disponible dans la littérature. La deuxième méthode est néanmoins
très judicieuse (car moins lourde) pour les sources ayant été intensément observées mais
non cartographiées et pour lesquelles on s’intéresse plus particulièrement aux émissions des
premières transitions de C et de CO. On notera que pour ces raies les deux méthodes sont
en bon accord. Il faudra néanmoins rester très vigilant s’il s’agit d’étudier avec cette méthode
les plus hautes transitions.
Par ailleurs, la résolution des données à 21.9" correspond à des échelles linéaires de 640
pc, 106 pc, 191 pc, 372 pc, 1.5 kpc, 270 pc et 584 pc pour les galaxies Henize 2-10, IC 10, IC
342, M83, NGC 4038 (et la région Overlap), NGC 253 et NGC 6946, respectivement.
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Après convolution des données à 21.9", nous avons obtenu des valeurs de A, I et F pour
chaque transition déctectée dans chacune des sources de notre échantillon de galaxies. Ces
valeurs, marquées d’un astérisque dans la Table 4.4, constituent notre échantillon de raies (ou
échantillon d’observations). Ainsi pour chaque galaxie, on a un échantillon de raies allant du
12CO(1-0) au 12CO(6-5) ou 12CO(7-6) suivant la source, et du 13CO(1-0) au 13CO(3-2). Cet
échantillon de raies contient aussi la raie [CI](3P1-3P0) et, suivant les sources, la raie [CI](3P2-
3P1). Toutes les valeurs de A, I et F de ces raies sont désormais exprimées sous une résolution
de 21.9". C’est à partir de ces valeurs que l’on va calculer les rapports de raies qui vont
contraindre les modèles LVGs et PDRs (voir dans la Partie 2 les Chaps. 7 et 8). Ces rapports
de raies sont soit des rapports d’aires intégrées A (en Kkms−1) soit des rapports d’intensité
I (en Wm−2sr−1). En effet, pour les modèles PDRs, on utilise de préférence les rapports
d’intensité I (convoluées aussi à 21.9" et exprimées en Wm−2sr−1) comme contraintes car
l’observation à 21.9" existe. Ceci a pour but de comparer les valeurs convoluées et non convoluées et ainsi
discuter de la pertinence de la convolution (voir Bayet et al. 2005b, en préparation).
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ces rapports sont mieux adaptés aux solutions proposées par la modélisation PDR (solutions
exprimées en ergcm−2s−1sr−1, voir la Partie 2 Chap. 8).
Parmi toutes les valeurs de A, I et F, il s’agit de déterminer quels rapports de raies peuvent
caractériser mieux le gaz moléculaire chaud et dense dont on essaie de déterminer les propriétés
physiques. Dans la Partie 2 Chap. 6, on a identifié les raies de CO qui sont caractéristiques
d’un gaz chaud (> 15K) : ce sont les raies de CO à haut-J telles que Jupper > 3. Autrement
dit, les raies de 12CO(3-2), 12CO(4-3), 12CO(6-5) et 12CO(7-6) devront intervenir dans les
rapports de raies utilisés pour contraindre les modèles. On a choisi de prendre comme référence
la raie la plus souvent observée dans notre échantillon : la raie 12CO(3-2). Les rapports de raies
auront tous un numérateur commun : la valeur A (ou I) de la raie 12CO(3-2) dans le cas des
modèles LVGs (ou PDRs). On aura ainsi les rapports de raies suivant : 12CO(3-2)/12CO(4-3),
12CO(3-2)/12CO(6-5) ou 12CO(3-2)/12CO(7-6).
A contrario, on a vu dans la Partie 2 Chap. 6 que les raies à bas-J (Jupper < 3) ne peuvent
pas caractériser un gaz chaud. Elles ne seront donc pas directement utilisées comme contraintes
pour les modèles LVGs et PDRs. Cependant, pour augmenter le nombre de contraintes et per-
mettre une détermination plus efficace de la meilleure solution (celle qui reproduira le mieux
les observations), il est important de tenir compte de cette composante plus étendue et plus
froide du gaz moléculaire décrite par les transitions à bas-J du CO. C’est pourquoi, on a choi-
sit d’utiliser comme contrainte supplémentaire un rapport tenant compte de la contribution
relative du gaz chaud par rapport au gaz froid : le rapport 12CO(2-1)/12CO(7-6).
Enfin, les raies de 12CO étant saturées, il est utile d’inclure un rapport faisant intervenir
la molécule 13CO (dont les raies sont optiquement minces) pour contraindre la densité de
colonne de CO, soit le rapport 12CO(3-2)/13CO(3-2). Là encore, c’est le gaz chaud et dense
que nous voulons modéliser, c’est pourquoi, nous avons pris la raie de 13CO de plus haut
niveau rotationnel J parmi les détections obtenues en 13CO.
Malheureusement, dans certains cas, l’échantillon de raies ne va pas jusqu’à la raie 12CO(7-
6), c’est pourquoi dans la Partie 2 Chap. 7 on détaille, source par source, les rapports utilisés
pour contraindre les modèles. Dans tous les cas, ces rapports restent les mêmes pour les
modèles LVGs et PDRs (on ne les rappelle que dans les Tables 8.1 et 8.2 présentées dans
la Partie 2 Chap. 8). Les valeurs des rapports de raies issues des observations comme les
valeurs de rapports de raies prédites par les modèles sont répertoriées respectivement, pour
la modélisation LVG, dans les Tables 7.1 et 7.2 (Partie 2 Chap. 7) et, pour la modélisation
PDR, dans les Tables 8.2 et 8.1 (Partie 2 Chap. 8).
On remarquera que les raies de carbone atomique C ne sont pas utilisées comme contraintes
des modèles car dans la plupart des cas, seule la transition [CI](3P1-3P0) a été détectée. Il
faudrait davantage de détections de la raie [CI](3P2-3P1) pour pouvoir utiliser directement
cette espèce comme contrainte des modèles. On veillera cependant à ce que les prédictions en
carbone atomique C issues des modèles (PDRs) et les observations recueillies soient comparées
(voir la Partie 2 Chap. 8).
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Tab. 4.3: Résultats de l’ajustement par une fonction gaus-
sienne des spectres provenant des galaxies suivantes : les An-
tennes (NGC 4038 et Overlap), Arp 220, Centaurus A, Henize
2-10, IC 10, IC 342, IRAS 10565, M 51, M 82, M 83, Mrk 231,
NGC 253, NGC 891, NGC 1068, 3079, NGC 4736, NGC 6090
et NGC 6946. Les raies observées sont mentionnées dans la
première colonne. Pour connaître la position en RA(1950) et
DEC(1950) du centre (0”,0”) pour chaque source, se référer à
la Table 3.1 incluse dans la Partie 1 Chap. 3. a : Spectres
présentés dans la Partie 1 Chap. 3.
Transition Freq taille du décalage en
∫
(Tmbdv) Intensité Flux
(GHz) lobe(“) position(“) (Kkms−1) (Wm−2sr−1) (Wm−2)
Les Antennes
NGC 4038
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0)a 13.7±2.1 1.7×10−9 9.4×10−18
12CO(2-1) 230.538 30.50 (0,0)a 35.6±1.3 4.5×10−10 1.1×10−17
12CO(3-2) 345.796 21.90 (-20,0) 15.9±1.8 6.7×10−10 8.6×10−18
21.90 (-10,0) 29.5±1.4 1.2×10−9 1.6×10−17
21.90 (0,0)a 37.2±1.7 1.6×10−9 2.0×10−17
21.90 (0,10) 23.4±1.3 9.9×10−10 1.3×10−17
21.90 (10,0) 23.5±2.2 9.9×10−10 1.3×10−17
13CO(3-2) 330.588 21.90 (0,0)a 2.1±1.2 7.6×10−11 9.8×10−19
12CO(4-3) 461.041 14.55 (0,0)a 45.3±3.5 4.5×10−9 2.6×10−17
12CO(6-5) 691.473 10.60 (3,3)a 85.5±10.4 2.9×10−8 8.7×10−17
12CO(7-6) 806.652 8.95 (3,3)a 4.9±1.3 2.6×10−9 5.6×10−18
Les Antennes
Overlap
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0)a 11.2±1.5 1.4×10−9 7.7×10−18
12CO(2-1) 230.538 30.50 (-20,-10) 20.7±2.6 2.6×10−10 6.4×10−18
30.50 (0,-20) 8.9±2.7 1.1×10−10 2.8×10−18
30.50 (0,0)a 51.0±2.6 6.4×10−10 1.6×10−17
30.50 (0,20) 58.3±2.6 7.3×10−10 1.8×10−17
30.50 (0,40) 24.8±2.6 3.1×10−10 7.7×10−18
12CO(3-2) 345.796 21.90 (0,0)a 56.8±3.5 2.4×10−9 3.1×10−17
21.90 (0,20) 43.2±3.0 1.8×10−9 2.3×10−17
21.90 (10,0) 31.5±3.1 1.3×10−9 1.7×10−17
21.90 (10,10) 22.0±4.0 9.3×10−10 1.2×10−17
12CO(4-3) 461.041 14.55 (0,0)a 45.1±2.4 4.5×10−9 2.5×10−17
12CO(6-5) 691.473 10.60 (0,-3)a 97.0±37.1 3.3×10−8 9.8×10−17
12CO(7-6) 806.652 8.95 (0,0)a 13.4±1.6 7.2×10−9 1.5×10−17
ARP 220
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0)a 26.7±2.0 3.3×10−9 1.8×10−17
12CO(3-2) 345.796 21.90 (0,0)a 27.9±1.9 1.2×10−9 1.5×10−17
CENT-
AURUS A
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0)a 81.7±3.2 1.0×10−8 5.6×10−17
HENIZE 2-10
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0)a 4.2±0.8 5.1×10−10 2.9×10−18
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Transition Freq taille du décalage en
∫
(Tmbdv) Intensité Flux
(GHz) lobe(“) position(“) (Kkms−1) (Wm−2sr−1) (Wm−2)
12CO(3-2) 345.796 21.90 (0,0)a 11.5±2.3 4.9×10−10 6.2×10−18
13CO(3-2) 330.588 21.90 (0,0)a 1.8±0.5 6.7×10−11 8.5×10−19
12CO(4-3) 461.041 14.55 (0,0)a 18.6±4.2 1.9×10−9 1.1×10−17
12CO(6-5) 691.473 10.60 (0,0)a 15.7±3.1 5.3×10−9 1.6×10−17
12CO(7-6) 806.652 8.95 (0,0)a 15.2±3.0 8.2×10−9 1.7×10−17
IC 10
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (5,10)a 5.6±0.6 6.8×10−10 3.8×10−18
14.55 (-5,10) 4.1±0.4 5.0×10−10 2.8×10−18
CI(3P2-3P1) 809.902 8.95 (0,30)a 3.0±0.7 1.6×10−9 3.5×10−18
12CO(2-1) 230.538 30.50 (-40,20) 8.0±0.2 1.0×10−10 2.5×10−18
30.50 (-40,10) 12.3±0.2 1.5×10−10 3.8×10−18
30.50 (-20,0) 2.1±0.1 2.6×10−11 6.5×10−19
30.50 (0,-10) 16.4±0.3 2.1×10−10 5.1×10−18
30.50 (0,0) 22.3±0.2 2.8×10−10 7.0×10−18
30.50 (0,10) 19.1±0.2 2.4×10−10 5.9×10−18
30.50 (10,0)a 26.1±0.2 3.3×10−10 8.1×10−18
30.50 (10,10) 22.9±0.2 2.9×10−10 7.1×10−18
30.50 (10,20) 11.4±0.2 1.4×10−10 3.5×10−18
30.50 (20,0) 13.0±0.3 1.6×10−10 4.1×10−18
30.50 (30,10) 4.5±0.3 5.7×10−11 1.4×10−18
12CO(3-2) 345.796 21.90 (-45,20) 3.0±0.8 1.3×10−10 1.6×10−18
21.90 (-45,10) 4.0±0.7 1.7×10−10 2.2×10−18
21.90 (-35,10) 5.9±0.7 2.5×10−10 3.2×10−18
21.90 (-35,20) 4.7±0.7 2.0×10−10 2.5×10−18
21.90 (-5,0) 11.5±0.9 4.9×10−10 6.2×10−18
21.90 (-5,10) 10.0±0.9 4.3×10−10 5.4×10−18
21.90 (5,-10) 8.7±0.9 3.7×10−10 4.7×10−18
21.90 (5,0) 12.7±0.7 5.3×10−10 6.8×10−18
21.90 (5,10)a 12.7±0.6 5.4×10−10 6.9×10−18
21.90 (15,0) 11.1±0.8 4.7×10−10 6.0×10−18
21.90 (15,10) 8.3±0.8 3.5×10−10 4.5×10−18
13CO(3-2) 330.588 21.90 (-10,0) 0.8±0.4 3.1×10−11 4.0×10−19
21.90 (0,0) 0.9±0.1 3.3×10−11 4.3×10−19
21.90 (0,10)a 1.2±0.2 4.6×10−11 5.8×10−19
21.90 (0,20) 0.6±0.3 2.1×10−11 2.7×10−19
21.90 (0,30) 2.8±0.6 1.0×10−10 1.3×10−18
21.90 (10,0) 0.9±0.3 3.3×10−11 4.3×10−19
12CO(4-3) 461.041 14.55 (-40,10) 4.1±0.6 4.1×10−10 2.3×10−18
14.55 (-15,10) 5.6±1.9 5.6×10−10 3.2×10−18
14.55 (-15,20) 3.9±2.3 3.9×10−10 2.2×10−18
14.55 (-5,10) 6.3±0.9 6.3×10−10 3.5×10−18
14.55 (5,-10) 8.8±1.9 8.8×10−10 5.0×10−18
14.55 (5,0) 10.4±1.2 1.0×10−9 5.9×10−18
14.55 (5,10) 11.3±1.0 1.1×10−9 6.4×10−18
14.55 (5,20) 7.0±1.2 7.0×10−10 4.0×10−18
14.55 (15,0)a 11.6±1.2 1.2×10−9 6.6×10−18
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Transition Freq taille du décalage en
∫
(Tmbdv) Intensité Flux
(GHz) lobe(“) position(“) (Kkms−1) (Wm−2sr−1) (Wm−2)
14.55 (15,10) 10.7±1.9 1.1×10−9 6.1×10−18
14.55 (15,20) 6.9±2.0 6.9×10−10 3.9×10−18
12CO(6-5) 691.473 10.60 (0,30) 4.3±1.3 1.5×10−9 4.4×10−18
10.60 (5,0) 3.1±5.0 1.0×10−9 3.1×10−18
10.60 (5,10)a 11.2±1.7 3.8×10−9 1.1×10−17
12CO(7-6) 806.652 8.95 (0,30)a 3.6±0.8 2.0×10−9 4.1×10−18
IC 342
CI(3P2-3P1) 809.902 8.95 (-5,-5) 29.8±3.9 1.6×10−8 3.5×10−17
8.95 (-5,0) 35.3±4.6 1.9×10−8 4.1×10−17
8.95 (0,0) 35.1±3.7 1.9×10−8 4.1×10−17
8.95 (0,5) 25.8±3.7 1.4×10−8 3.0×10−17
8.95 (5,-5) 14.9±4.6 8.1×10−9 1.7×10−17
8.95 (5,0)a 49.8±6.3 2.7×10−8 5.8×10−17
8.95 (5,5) 31.8±6.6 1.7×10−8 3.7×10−17
8.95 (10,10) 9.0±2.2 4.9×10−9 1.0×10−17
12CO(3-2) 345.796 21.90 (-10,-10) 72.9±6.4 3.1×10−9 3.9×10−17
21.90 (-10,0) 70.1±3.2 3.0×10−9 3.8×10−17
21.90 (-10,10) 51.0±5.1 2.2×10−9 2.8×10−17
21.90 (0,-10) 56.1±7.1 2.4×10−9 3.0×10−17
21.90 (0,0)a 109.8±2.5 4.6×10−9 5.9×10−17
21.90 (0,10) 97.0±3.5 4.1×10−9 5.2×10−17
21.90 (0,20) 65.5±4.4 2.8×10−9 3.5×10−17
21.90 (10,0) 95.3±7.7 4.0×10−9 5.1×10−17
21.90 (10,10) 69.2±7.4 2.9×10−9 3.7×10−17
21.90 (10,20) 68.0±3.2 2.9×10−9 3.7×10−17
13CO(3-2) 330.588 21.90 (-10,0) 6.7±0.5 2.5×10−10 3.2×10−18
21.90 (0,-10) 3.1±0.3 1.1×10−10 1.4×10−18
21.90 (0,0)a 19.9±2.2 7.4×10−10 9.4×10−18
21.90 (0,10) 9.0±0.4 3.3×10−10 4.3×10−18
21.90 (10,0) 2.9±0.7 1.1×10−10 1.4×10−18
12CO(4-3) 461.041 14.55 (0,0) 110.8±12.6 1.1×10−8 6.3×10−17
12CO(6-5) 691.473 10.60 (-5,-10) 19.6±16.6 6.6×10−9 2.0×10−17
10.60 (-5,-5) 84.1±9.5 2.8×10−8 8.5×10−17
10.60 (-5,0) 72.9±13.1 2.5×10−8 7.4×10−17
10.60 (-5,5) 23.7±6.4 8.0×10−9 2.4×10−17
10.60 (0,0) 54.6±3.3 1.8×10−8 5.5×10−17
10.60 (0,5) 73.3±5.3 2.5×10−8 7.4×10−17
10.60 (0,10) 54.8±9.6 1.9×10−8 5.5×10−17
10.60 (5,0)a 108.1±7.0 3.7×10−8 1.1×10−16
10.60 (5,5) 90.9±5.5 3.1×10−8 9.2×10−17
10.60 (5,10) 80.9±9.6 2.7×10−8 8.2×10−17
10.60 (5,15) 17.5±4.3 5.9×10−9 1.8×10−17
10.60 (10,5) 57.0±7.1 1.9×10−8 5.8×10−17
10.60 (10,10) 81.6±7.3 2.8×10−8 8.3×10−17
12CO(7-6) 806.652 8.95 (-5,-5) 39.8±3.4 2.1×10−8 4.6×10−17
8.95 (-5,0) 33.0±6.9 1.8×10−8 3.8×10−17
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Transition Freq taille du décalage en
∫
(Tmbdv) Intensité Flux
(GHz) lobe(“) position(“) (Kkms−1) (Wm−2sr−1) (Wm−2)
8.95 (0,-5) 25.1±5.9 1.3×10−8 2.9×10−17
8.95 (0,0) 30.2±2.8 1.6×10−8 3.5×10−17
8.95 (0,5) 33.3±4.1 1.8×10−8 3.8×10−17
8.95 (5,-5) 19.0±5.6 1.0×10−8 2.2×10−17
8.95 (5,0)a 40.3±3.5 2.2×10−8 4.6×10−17
8.95 (5,5) 29.7±4.5 1.6×10−8 3.4×10−17
8.95 (10,5) 17.7±3.9 9.5×10−9 2.0×10−17
IRAS 10565
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0)a 11.4±2.1 1.4×10−9 7.8×10−18
12CO(3-2) 345.796 21.90 (0,0)a 12.9±2.1 5.5×10−10 7.0×10−18
M 51
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0)a 15.1±2.6 1.8×10−9 1.0×10−17
14.55 (-24,-24)a 12.8±1.4 1.6×10−9 8.8×10−18
14.55 (0,12)a 8.1±1.5 9.9×10−10 5.6×10−18
12CO(4-3) 461.041 14.55 (-84,-84) 5.5±1.1 5.5×10−10 3.1×10−18
14.55 (-24,-24)a 32.0±3.0 3.2×10−9 1.8×10−17
14.55 (0,0)a 36.7±2.4 3.7×10−9 2.1×10−17
14.55 (0,12)a 16.0±1.8 1.6×10−9 9.1×10−18
M 82
12CO(2-1) 230.538 30.50 (-10,-10) 131.8±4.2 1.7×10−9 4.1×10−17
30.50 (-10,0) 267.7±3.5 3.4×10−9 8.3×10−17
30.50 (-10,10) 352.9±4.1 4.4×10−9 1.1×10−16
30.50 (0,-10) 148.9±4.0 1.9×10−9 4.6×10−17
30.50 (0,0) 286.4±2.2 3.6×10−9 8.9×10−17
30.50 (0,10) 394.0±5.0 4.9×10−9 1.2×10−16
30.50 (10,-10) 131.2±4.4 1.6×10−9 4.1×10−17
30.50 (10,0) 293.8±4.3 3.7×10−9 9.1×10−17
30.50 (10,10)a 408.2±5.4 5.1×10−9 1.3×10−16
30.50 (10,20) 389.7±4.5 4.9×10−9 1.2×10−16
30.50 (20,20) 328.0±4.0 4.1×10−9 1.0×10−16
30.50 (30,20) 238.9±3.6 3.0×10−9 7.4×10−17
12CO(6-5) 691.473 10.60 (-10,-10) 218.7±16.4 7.4×10−8 2.2×10−16
10.60 (-10,0) 154.4±12.7 5.2×10−8 1.6×10−16
10.60 (-10,10) 111.1±23.9 3.8×10−8 1.1×10−16
10.60 (-5,-5) 170.0±28.2 5.7×10−8 1.7×10−16
10.60 (-5,0) 202.6±19.9 6.9×10−8 2.0×10−16
10.60 (-5,5) 252.5±25.1 8.5×10−8 2.6×10−16
10.60 (0,-10) 194.8±30.2 6.6×10−8 2.0×10−16
10.60 (0,-5) 346.8±21.4 1.2×10−7 3.5×10−16
10.60 (0,0) 263.0±21.0 8.9×10−8 2.7×10−16
10.60 (0,5) 212.0±20.6 7.2×10−8 2.1×10−16
10.60 (0,10) 90.8±23.7 3.1×10−8 9.2×10−17
10.60 (5,-5) 188.2±26.6 6.4×10−8 1.9×10−16
10.60 (5,0) 280.0±19.6 9.5×10−8 2.8×10−16
10.60 (5,5)a 366.2±28.2 1.2×10−7 3.7×10−16
10.60 (10,-10) 211.9±15.2 7.2×10−8 2.1×10−16
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Transition Freq taille du décalage en
∫
(Tmbdv) Intensité Flux
(GHz) lobe(“) position(“) (Kkms−1) (Wm−2sr−1) (Wm−2)
10.60 (10,0) 282.1±19.2 9.5×10−8 2.9×10−16
10.60 (10,10) 219.7±15.8 7.4×10−8 2.2×10−16
M 83
12CO(2-1) 230.538 30.50 (-10,0) 62.4±1.3 7.8×10−10 1.9×10−17
30.50 (0,0) 67.4±2.2 8.4×10−10 2.1×10−17
30.50 (0,10) 65.5±1.4 8.2×10−10 2.3×10−17
30.50 (0,-10)a 101.8±1.5 1.3×10−9 3.2×10−17
30.50 (10,0) 72.4±1.4 9.1×10−10 2.2×10−17
12CO(3-2) 345.796 21.90 (-90,-60)a 21.5±1.4 9.1×10−10 1.2×10−17
21.90 (0,0)a 99.9±1.6 4.2×10−9 5.4×10−17
21.90 (90,30)a 17.9±1.4 7.6×10−10 9.7×10−18
13CO(3-2) 330.588 21.90 (-90,-60)a 1.5±0.5 5.5×10−11 7.0×10−19
21.90 (0,0)a 11.8±1.3 4.3×10−10 5.5×10−18
21.90 (0,10) 11.2±1.2 4.3×10−10 5.3×10−18
21.90 (90,30)a 1.8±0.3 6.8×10−11 8.7×10−19
12CO(4-3) 461.041 14.55 (-90,-60)a 14.8±3.0 1.5×10−9 8.4×10−18
14.55 (-5,-5) 150.1±21.9 1.5×10−8 8.5×10−17
14.55 (-5,5) 136.1±13.2 1.4×10−8 7.7×10−17
14.55 (0,0) 159.0±16.4 1.6×10−8 9.0×10−17
14.55 (0,15) 82.5±8.5 8.3×10−9 4.7×10−17
14.55 (5,-5) 114.1±9.4 1.1×10−8 6.4×10−17
14.55 (5,5)a 286.2±22.7 2.9×10−8 1.6×10−16
14.55 (10,10) 112.3±13.3 1.1×10−8 6.3×10−17
14.55 (15,0) 82.4±16.5 8.3×10−9 4.7×10−17
14.55 (100,30)a 19.9±2.7 2.0×10−9 1.1×10−17
12CO(6-5) 691.473 10.60 (-10,0) 134.8±13.7 4.6×10−8 1.4×10−16
10.60 (-10,5) 65.6±15.5 2.2×10−8 6.6×10−17
10.60 (-5,-5) 98.6±11.9 3.3×10−8 1.0×10−17
10.60 (-5,0)a 317.5±20.6 1.1×10−7 3.2×10−16
10.60 (-5,5) 225.8±18.8 7.6×10−8 2.2×10−16
10.60 (-5,10) 251.7±25.0 8.5×10−8 2.5×10−16
10.60 (0,-10) 171.7±11.8 5.8×10−8 1.7×10−16
10.60 (0,-5) 162.0±12.8 5.5×10−8 1.6×10−16
10.60 (0,0) 235.3±14.5 8.0×10−8 2.4×10−16
10.60 (0,5) 217.7±20.6 7.4×10−8 2.2×10−16
10.60 (0,10) 135.2±14.6 4.6×10−8 1.4×10−16
10.60 (5,0) 81.0±11.3 2.7×10−8 8.2×10−17
10.60 (5,5) 224.5±21.3 7.6×10−8 2.3×10−16
10.60 (5,10) 124.0±15.8 4.2×10−8 1.3×10−16
MRK 231
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0)a 7.5±1.3 9.2×10−10 5.2×10−18
12CO(2-1) 230.538 30.50 (0,0)a 11.9±0.5 1.5×10−10 3.7×10−18
12CO(3-2) 345.796 21.90 (0,0)a 8.7±0.7 3.7×10−10 4.7×10−18
NGC 253
CI(3P2-3P1) 809.902 8.95 (0,0)a 188.5±37.7 1.0×10−7 2.2×10−16
12CO(3-2) 345.796 21.90 (-40,10) 216.3±32.4 9.1×10−9 1.2×10−16
...continued...
106 Le traitement des données - Les contraintes des modèles
...continued...
Transition Freq taille du décalage en
∫
(Tmbdv) Intensité Flux
(GHz) lobe(“) position(“) (Kkms−1) (Wm−2sr−1) (Wm−2)
21.90 (-30,-30) 163.1±34.5 6.9×10−9 8.8×10−17
21.90 (-30,10) 255.9±60.2 1.1×10−8 1.4×10−16
21.90 (-20,-10) 332.9±30.5 1.4×10−8 1.8×10−16
21.90 (-20,0) 369.0±36.2 1.6×10−8 2.0×10−16
21.90 (-20,10) 232.8±29.2 9.8×10−9 1.3×10−16
21.90 (-10,-20) 419.5±17.3 1.8×10−8 2.3×10−16
21.90 (-10,-10) 704.5±57.6 3.0×10−8 3.8×10−16
21.90 (-10,0) 671.7±80.6 2.8×10−8 3.6×10−16
21.90 (-10,10) 394.1±76.1 1.7×10−8 2.1×10−16
21.90 (0,-10) 810.8±21.3 3.4×10−8 4.4×10−16
21.90 (0,0)a 815.6±163.1 3.4×10−8 4.4×10−16
21.90 (0,10) 361.5±62.7 1.5×10−8 2.0×10−16
21.90 (10,-10) 919.8±49.9 3.9×10−8 5.0×10−16
21.90 (10,0) 755.3±11.1 3.2×10−8 4.1×10−16
21.90 (20,0) 434.3±43.7 1.8×10−8 2.3×10−16
21.90 (30,10) 158.5±31.8 6.7×10−8 8.6×10−16
21.90 (40,0) 475.4±298.0 2.0×10−8 2.6×10−16
21.90 (50,10) 370.9±58.2 1.6×10−8 2.0×10−16
12CO(6-5) 691.473 10.60 (-6,-6) 160.8±44.5 5.4×10−8 1.6×10−16
10.60 (-6,0) 1202.0±51.5 4.1×10−7 1.2×10−15
10.60 (-6,6) 574.9±61.6 1.9×10−7 5.8×10−16
10.60 (0,-12) 397.3±37.3 1.3×10−7 4.0×10−16
10.60 (0,-6) 912.6±42.3 3.1×10−7 9.2×10−16
10.60 (0,0)a 1394.0±32.3 4.7×10−7 1.4×10−15
10.60 (0,6) 1369.0±63.2 4.6×10−7 1.4×10−15
10.60 (0,12) 1247.0±88.3 4.2×10−7 1.3×10−15
10.60 (6,0) 301.9±37.2 1.0×10−7 3.1×10−16
12CO(7-6) 806.652 8.95 (-9,-4) 65.1±31.2 3.5×10−8 7.5×10−17
8.95 (-4,9) 384.1±56.6 2.1×10−7 4.4×10−16
8.95 (0,0)a 810.2±31.4 4.3×10−7 9.3×10−16
8.95 (9,4) 446.3±48.1 2.4×10−7 5.1×10−16
NGC 891
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0) 11.5±1.0 1.4×10−9 7.9×10−18
14.55 (57,1) 13.3±1.3 1.6×10−9 9.2×10−18
14.55 (80,-6) 14.9±1.7 1.8×10−9 1.0×10−17
14.55 (120,-6) 10.8±0.9 1.3×10−9 7.4×10−18
13CO(2-1) 220.39 30.50 (0,0) 4.6±0.3 5.8×10−11 1.4×10−18
30.50 (9.3,14.5) 5.3±0.4 6.7×10−11 1.7×10−18
30.50 (17.1,32.9) 3.9±0.7 4.9×10−11 1.2×10−18
30.50 (25,51) 2.7±0.2 3.4×10−11 8.4×10−19
30.50 (32.8,69.7) 2.7±0.4 3.4×10−11 8.5×10−19
30.50 (40.6,88.1) 2.1±0.2 2.6×10−11 6.4×10−19
30.50 (48.4,107) 4.9±0.6 6.2×10−11 1.5×10−18
30.50 (56.2,125) 2.4±0.2 3.0×10−11 7.3×10−19
30.50 (66.3,164) 4.2±0.5 5.2×10−11 1.3×10−19
30.50 (82,201) 1.4±0.2 1.7×10−11 4.2×10−19
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...continued...
Transition Freq taille du décalage en
∫
(Tmbdv) Intensité Flux
(GHz) lobe(“) position(“) (Kkms−1) (Wm−2sr−1) (Wm−2)
12CO(3-2) 345.796 21.90 (0,0) 11.0±0.3 4.7×10−10 6.0×10−18
21.90 (7.8,18.4) 11.1±0.6 4.7×1010 6.0×10−18
21.90 (9.3,14.5) 10.2±0.3 4.3×10−10 5.5×10−18
21.90 (25,51) 10.1±0.4 4.3×10−10 5.5×10−18
21.90 (32.8,69.7) 14.0±0.5 5.9×10−10 7.6×10−18
21.90 (40.6,88.1) 13.2±0.4 5.6×10−10 7.1×10−18
21.90 (48.4,106.5) 13.8±2.0 5.8×10−10 7.5×10−18
21.90 (56.2,125) 3.2±0.3 1.3×10−10 1.7×10−18
NGC 1068
12CO(2-1) 230.538 30.50 (-15,-15) 79.7±3.7 1.0×10−9 2.5×10−17
30.50 (-15,0)a 133.7±4.3 1.7×10−9 4.2×10−17
30.50 (-15,15)a 91.6±4.7 1.1×10−9 2.8×10−17
30.50 (0,-15)a 84.7±3.6 1.1×10−9 2.6×10−17
30.50 (0,0)a 162.3±2.2 2.0×10−9 5.0×10−17
30.50 (0,15)a 156.5±4.6 2.0×10−9 4.9×10−16
30.50 (15,-15)a 59.8±4.1 7.5×10−10 1.9×10−17
30.50 (15,0)a 111.4±4.1 1.4×10−9 3.5×10−17
30.50 (15,15)a 106.8±3.2 1.3×10−9 3.3×10−17
12CO(3-2) 345.796 21.90 (-30,0)a 71.3±5.9 3.0×10−9 3.9×10−17
21.90 (-20,0)a 83.5±3.7 3.5×10−9 4.5×10−17
21.90 (-10,0)a 144.5±5.9 6.1×10−9 7.8×10−17
21.90 (0,-10)a 121.2±5.7 5.1×10−9 6.5×10−17
21.90 (0,0)a 175.4±4.0 7.4×10−9 9.5×10−17
21.90 (0,10)a 87.3±5.7 3.7×10−9 4.7×10−17
21.90 (10,-10)a 104.0±4.5 4.4×10−9 5.6×10−17
21.90 (10,0)a 174.5±3.7 7.4×10−9 9.4×10−17
21.90 (10,10)a 150.8±5.1 6.4×10−9 8.1×10−17
21.90 (20,10)a 88.3±5.4 3.7×10−9 4.8×10−17
21.90 (30,0)a 38.6±3.5 1.6×10−9 2.1×10−17
NGC 3079
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0) 59.6±3.8 7.3×10−9 4.1×10−17
14.55 (0,0) 56.7±3.2 6.9×10−9 3.9×10−17
12CO(3-2) 345.796 21.90 (0,0)a 88.7±2.2 3.7×10−9 4.8×10−17
NGC 4736
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0)a 8.3±2.0 1.0×10−9 5.7×10−18
13CO(2-1) 220.399 30.50 (0,0)a 2.2±0.6 2.4×10−11 5.9×10−19
30.50 (40,0) 0.9±0.2 1.1×10−11 2.5×10−19
12CO(3-2) 345.796 21.90 (0,0)a 32.0±2.3 1.4×10−9 1.7×10−17
21.90 (40,0) 14.8±0.8 6.3×10−10 8.0×10−18
13CO(3-2) 330.588 21.90 (0,0)a 0.9±0.4 3.2×10−11 4.1×10−19
NGC 6090
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0)a 5.5±0.9 6.8×10−10 3.8×10−18
12CO(2-1) 230.538 30.50 (0,0)a 13.8±1.1 1.7×10−10 4.3×10−18
12CO(3-2) 345.796 21.90 (0,0)a 38.6±1.6 1.6×10−9 2.1×10−17
NGC 6946
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0)a 20.0±2.4 2.4×10−9 1.4×10−17
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Transition Freq taille du décalage en
∫
(Tmbdv) Intensité Flux
(GHz) lobe(“) position(“) (Kkms−1) (Wm−2sr−1) (Wm−2)
14.55 (20,0) 24.6±3.0 3.0×10−9 1.7×10−17
14.55 (60,0) 9.2±2.2 1.1×10−9 6.4×10−18
14.55 (110,100)a 4.3±0.9 5.3×10−10 3.0×10−18
14.55 (150,-20)a 4.0±0.9 4.8×10−10 2.7×10−18
12CO(2-1) 230.538 30.50 (0,0)a 104.7±2.8 1.3×10−9 3.3×10−17
30.50 (90,90)a 6.9±2.0 8.7×10−11 2.2×10−18
30.50 (90,120)a 6.8±1.3 8.5×10−11 2.1×10−18
30.50 (90,150)a 5.3±1.5 6.6×10−11 1.6×10−18
30.50 (120,-30)a 10.8±2.8 1.4×10−10 3.3×10−18
30.50 (120,0)a 4.8±1.3 6.0×10−11 1.5×10−18
30.50 (150,-30)a 8.3±1.7 1.0×10−10 2.6×10−18
30.50 (150,0)a 6.5±1.4 8.2×10−11 2.0×10−18
30.50 (180,-30)a 5.3±1.8 6.7×10−11 1.7×10−18
12CO(3-2) 345.796 21.90 (0,-10) 90.0±2.0 3.8×10−9 4.9×10−17
21.90 (0,0)a 113.3±2.8 4.7×10−9 6.0×10−17
21.90 (10,0) 134.9±2.1 5.7×10−9 7.3×10−17
21.90 (100,90)a 7.2±1.3 3.1×10−10 3.9×10−18
21.90 (100,100)a 9.7±2.1 4.1×10−10 5.3×10−18
21.90 (100,110)a 6.6±1.3 2.8×10−10 3.6×10−18
21.90 (110,80)a 2.9±0.9 1.2×10−10 1.5×10−18
21.90 (110,100)a 14.7±1.7 6.2×10−10 7.9×10−18
21.90 (110,110)a 19.0±2.4 8.0×10−10 1.0×10−17
21.90 (140,-20)a 33.7±3.4 1.4×10−9 1.8×10−17
21.90 (150,-30)a 45.11±1.7 1.9×10−9 2.4×10−17
21.90 (150,-20)a 9.0±1.6 3.8×10−10 4.9×10−18
21.90 (150,-10)a 10.2±1.7 4.3×10−10 5.5×10−18
21.90 (150,0)a 8.1±1.1 3.4×10−10 4.4×10−18
21.90 (160,-20)a 9.2±1.5 3.9×10−10 5.0×10−18
13CO(3-2) 330.588 21.90 (0,0)a 7.9±0.8 2.9×10−10 3.8×10−18
12CO(4-3) 461.041 14.55 (0,0)a 194.1±5.7 1.9×10−8 1.1×10−16
14.55 (110,100)a 9.2±1.3 9.2×10−10 5.2×10−18
14.55 (150,-20)a 14.4±2.3 1.4×10−9 8.1×10−18
12CO(6-5) 691.473 10.60 (0,0) 70.1±10.4 2.4×10−8 7.1×10−17
10.60 (0,10) 51.8±12.7 1.8×10−8 5.2×10−17
10.60 (5,-10)a 111.4±23.0 3.8×10−8 1.1×10−16
10.60 (5,0) 90.7±9.8 3.1×10−8 9.2×10−17
10.60 (5,5) 102.4±16.8 3.5×10−8 1.0×10−16
10.60 (5,10) 83.3±11.7 2.8×10−8 8.4×10−17
10.60 (5,15) 129.4±55.1 4.4×10−8 1.3×10−16
10.60 (10,0) 152.4±23.7 5.2×10−8 1.5×10−16
10.60 (10,10) 181.5±53.7 6.1×10−8 1.8×10−16
END
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Tab. 4.4: Résultats de l’ajustement par une fonction gaus-
sienne des spectres provenant des noyaux de galaxies sui-
vants : les Antennes (NGC 4038 et Overlap), Henize 2-10,
IC 10, IC 342, M 83, NGC 253 et NGC 6946. Voir la légende
de la Table 4.3. Les données présentées dans cette table sont
issues, soit de la littérature (voir les références en bas de la
table), soit de notre échantillon de raies observées (voir les
spectres présentés dans la Partie 1 Chap. 3). Les astérisques
figurant dans la dernière colonne correspondent aux détec-
tions utilisées pour contraindre les modèles LVGs et PDRs.
Transition Freq taille du décalage
∫
(Tmbdv) Intensité Flux Réf.
(GHz) lobe(“) en pos.(“) (Kkms−1) (Wm−2sr−1) (Wm−2) a
Antennes
NGC4038
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0) 13.7±2.1 1.7×10−9 9.4×10−18 1
21.90 (0,0) 4.4±0.7 5.4×10−10 6.9×10−18 1
12CO(1-0) 115.271 43.00 (0,0) 21.0±2.0 3.3×10−11 1.6×10−18 2
6.75 (0,0) 415.0±83.0 6.5×10−10 7.9×10−19 3
21.90 (0,0) 95.0±19.0 1.5×10−10 1.9×10−18 3
55.00 (0,0) 19.5±3.9 3.1×10−11 2.5×10−18 6
15.00 (0,0) 80.0±16.0 1.3×10−10 7.5×10−19 4
21.90 (0,0) 26.8±5.4 4.2×10−11 5.4×10−19 4*
12CO(2-1) 230.538 30.50 (0,0) 35.6±1.3 4.5×10−10 1.1×10−17 5
20.00 (0,0) 59.1±11.8 7.4×10−10 7.9×10−18 4
21.90 (0,0) 36.3±7.3 4.6×10−10 5.8×10−18 4*
30.50 (0,0) 31.3±6.3 3.9×10−10 9.7×10−18 7
12CO(3-2) 345.796 21.90 (0,0) 37.2±1.7 1.6×10−9 2.0×10−17 5*
14.00 (0,0) 56.1±11.2 2.4×10−9 1.2×10−17 4
21.90 (0,0) 17.5±3.5 7.4×10−10 9.5×10−18 4
12CO(4-3) 461.041 14.55 (0,0) 45.3±3.5 4.5×10−9 2.6×10−17 5
21.90 (0,0) 14.7±1.1 1.5×10−9 1.9×10−17 5*
12CO(6-5) 691.473 10.60 (3,3) 85.5±10.4 2.9×10−8 8.7×10−17 5
21.90 (3,3) 22.2±2.7 7.5×10−9 9.6×10−17 5*
12CO(7-6) 806.652 8.95 (3,3) 4.9±1.3 2.6×10−9 5.6×10−18 5
21.90 (3,3) 1.2±0.3 6.4×10−10 8.2×10−18 5*
13CO(2-1) 220.399 20.00 (0,0) 2.4±0.5 2.7×10−11 2.8×10−19 4*
21.90 (0,0) 1.5±0.3 1.6×10−11 2.1×10−19 4
30.50 (0,0) 2.4±0.5 2.6×10−11 6.5×10−19 7
13CO(3-2) 330.588 21.90 (0,0) 2.1±1.2 7.6×10−11 9.8×10−19 5*
14.00 (0,0) 4.5±0.9 1.7×10−10 8.7×10−19 4
21.90 (0,0) 1.4±0.3 5.2×10−11 6.6×10−19 4
Antennes
Overlap
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0) 11.2±1.5 1.4×10−9 7.7×10−18 1
21.90 (0,0) 3.0±0.4 3.6×10−10 4.6×10−18 1
12CO(1-0) 115.271 6.75 (0,0) 721.4±144.3 1.1×10−9 1.4×10−18 2
21.9 (0,0) 131.1±26.2 2.1×10−10 2.6×10−18 2
43.00 (0,0) 22.0±2.0 3.4×10−11 1.7×10−18 3
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Transition Freq taille du décalage
∫
(Tmbdv) Intensité Flux Réf.
(GHz) lobe(“) en pos.(“) (Kkms−1) (Wm−2sr−1) (Wm−2) a
15.00 (0,0) 128.0±25.6 2.0×10−10 1.2×10−18 4
21.90 (0,0) 35.1±7.0 5.5×10−11 7.0×10−19 4*
55.00 (0,0) 19.2±3.8 3.0×10−11 2.4×10−18 6
12CO(2-1) 230.538 30.50 (0,0) 58.3±2.6 7.3×10−10 1.8×10−17 5
20.00 (0,0) 87.9±17.6 1.1×10−9 1.2×10−17 4
21.90 (0,0) 47.9±9.6 6.0×10−10 7.7×10−18 4*
30.50 (0,0) 61.2±12.2 7.7×10−10 1.9×10−17 7
12CO(3-2) 345.796 21.90 (0,0) 56.8±3.5 2.4×10−9 3.1×10−17 5*
14.00 (0,0) 70.3±14.1 3.0×10−9 1.6×10−17 4
21.90 (0,0) 17.8±3.6 7.5×10−10 9.6×10−18 4
12CO(4-3) 461.041 14.55 (0,0) 45.1±2.5 4.5×10−9 2.5×10−17 5
21.90 (0,0) 11.9±0.7 1.2×10−9 1.5×10−17 5*
12CO(6-5) 691.473 10.60 (3,3) 97.0±37.1 3.3×10−8 9.8×10−17 5
21.90 (3,3) 20.1±7.7 6.8×10−9 8.7×10−17 5*
12CO(7-6) 806.652 8.95 (3,3) 13.4±1.6 7.2×10−9 1.5×10−17 5
21.90 (3,3) 2.6±0.3 1.4×10−9 1.8×10−17 5*
13CO(2-1) 220.399 20.00 (0,0) 5.4±1.1 5.9×10−11 6.2×10−19 4
21.90 (0,0) 2.9±0.6 3.2×10−11 4.1×10−19 4*
30.50 (0,0) 3.3±0.7 3.6×10−11 9.0×10−19 7
13CO(3-2) 330.588 14.00 (0,0) 3.8±0.8 1.4×10−10 7.4×10−19 4
21.90 (0,0) 1.0±0.2 3.6×10−11 4.6×10−19 4*
HENIZE
2-10
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (0,0) 4.2±0.8 5.1×10−10 2.9×10−18 4 et 5
21.90 (0,0) 2.5±0.5 3.0×10−10 3.8×10−18 4 et 5
12CO(1-0) 115.271 40.0 (0,0) 10.0±0.8 1.6×10−11 6.7×10−19 1
21.90 (0,0) 27.3±2.2 4.3×10−11 5.5×10−19 1
55.00 (0,0) 4.9±0.2 7.7×10−12 6.2×10−19 2
21.90 (0,0) 24.1±1.0 3.8×10−11 4.8×10−19 2*
12CO(2-1) 230.538 21.00 (0,0) 17.3±1.4 2.2×10−10 2.5×10−18 1*
27.00 (0,0) 6.8±0.8 8.5×10−11 1.7×10−18 2
21.90 (0,0) 9.4±1.1 1.2×10−10 1.5×10−18 2
12CO(3-2) 345.796 21.90 (0,0) 11.5±2.3 4.9×10−10 6.2×10−18 5*
21.00 (0,0) 23.2±2.1 9.8×10−10 1.2×10−17 1
22.00 (0,0) 16.6±0.6 7.0×10−10 9.0×10−18 3
12CO(4-3) 461.041 14.55 (0,0) 18.6±4.2 1.9×10−9 1.1×10−17 5
21.90 (0,0) 10.9±2.4 1.1×10−9 1.4×10−17 5*
12CO(6-5) 691.473 10.60 (0,0) 15.7±3.1 5.3×10−9 1.6×10−17 5
21.90 (0,0) 4.9±1.0 1.7×10−9 2.1×10−17 5*
12CO(7-6) 806.652 8.95 (0,0) 15.2±3.0 8.2×10−9 1.7×10−17 5
21.90 (0,0) 4.5±0.9 2.4×10−9 3.1×10−17 5*
13CO(1-0) 110.201 57.00 (0,0) 0.3±0.1 4.1×10−13 3.6×10−20 2
21.90 (0,0) 1.6±0.5 2.2×10−12 2.8×10−20 2*
40.00 (0,0) < 0.5 < 6.8×10−13 < 2.9×10−20 1
21.90 (0,0) < 1.4 < 1.8×10−12 < 2.4×10−20 1
13CO(2-1) 220.399 21.00 (0,0) 0.9±0.2 9.9×10−12 1.2×10−19 1*
...continued...
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Transition Freq taille du décalage
∫
(Tmbdv) Intensité Flux Réf.
(GHz) lobe(“) en pos.(“) (Kkms−1) (Wm−2sr−1) (Wm−2) a
13CO(3-2) 330.588 21.90 (0,0) 1.8±0.5 6.7×10−11 8.5×10−19 5
14.00 (0,0) 2.3±0.6 8.5×10−11 4.4×10−19 1
21.90 (0,0) 1.3±0.3 4.8×10−11 6.1×10−19 1*
IC 10
CI(3P1-3P0) 492.162 14.55 (5,10) 5.6±0.6 6.8×10−10 3.8×10−18 1 et 3
21.90 (5,10) 3.3±0.4 4.1×10−10 5.2×10−18 1 et 3
10.80 (0,-3) 2.2±0.5 2.7×10−10 8.4×10−19 2
21.90 (0,-3) 1.2±0.3 1.4×10−10 1.8×10−18 2
CI(3P2-3P1) 809.902 8.95 (0,30) 3.0±0.7 1.6×10−9 3.5×10−18 3
21.90 (0,30) 1.5±0.4 8.2×10−10 1.0×10−17 3
12CO(1-0) 115.271 22.0 (5,10) 22.8±4.6 3.6×10−11 4.6×10−19 4*
12CO(2-1) 230.538 30.50 (10,0) 26.1±0.2 3.3×10−10 8.1×10−18 3
21.90 (10,0) 39.5±0.4 4.9×10−10 6.3×10−18 3
12.50 (5,0) 33.9±6.8 4.2×10−10 1.8×10−18 4
21.90 (5,0) 18.7±3.7 2.3×10−10 3.0×10−18 4
22.00 (2.2,10) 15.71±3.1 2.0×10−10 2.5×10−18 5*
30.50 (0,30) 5.5±1.1 6.9×10−11 1.7×10−18 6
21.90 (0,30) 8.3±1.7 1.0×10−10 1.3×10−18 6
12CO(3-2) 345.796 21.90 (5,10) 12.7±0.6 5.4×10−10 6.9×10−18 3*
22.00 (2.2,10) 16.3±3.3 6.9×10−10 8.9×10−18 5
13.20 (0,-3) 14.9±0.6 6.3×10−10 2.9×10−18 2
21.90 (0,-3) 8.4±0.3 3.6×10−10 4.6×10−18 2
12CO(4-3) 461.041 14.55 (15,0) 11.6±1.2 1.2×10−9 6.6×10−18 3
21.90 (15,0) 6.9±0.7 7.0×10−10 8.9×10−18 3*
12CO(6-5) 691.473 10.60 (5,10) 11.2±1.7 3.8×10−9 1.1×10−17 3
21.90 (5,10) 5.9±0.9 2.0×10−9 2.5×10−17 3*
12CO(7-6) 806.652 8.95 (0,30) 3.6±0.8 1.9×10−9 4.1×10−18 3
21.90 (0,30) 1.8±0.4 9.8×10−10 1.2×10−17 3*
13CO(2-1) 220.399 30.50 (0,30) 0.4±0.1 4.3×10−12 1.1×10−19 1
21.90 (0,30) 0.6±0.2 6.5×10−12 8.2×10−20 1
22.00 (2.2,10) 1.0±0.2 1.1×10−11 1.4×10−19 5*
13CO(3-2) 330.588 15.00 (2.2,10) 4.4±0.9 1.6×10−10 9.6×10−19 5
21.90 (2.2,10) 2.7±0.5 9.8×10−11 1.3×10−18 5
13.20 (0,-3) 2.5±0.6 9.2×10−11 4.3×10−19 2
21.90 (0,-3) 1.4±0.3 5.2×10−11 6.7×10−19 2
21.90 (0,10) 1.2±0.2 4.6×10−11 5.8×10−19 3*
IC 342
CI(3P1-3P0) 492.162 10.00 (0,0) 54.0±6.0 6.6×10−9 1.8×10−17 1
21.90 (0,0) 13.1±1.5 1.6×10−9 3.6×10−18 1
CI(3P2-3P1) 809.902 8.95 (5,0) 49.8±6.3 2.7×10−8 5.8×10−17 2
21.90 (5,0) 11.6±1.5 6.3×10−9 1.4×10−17 2
12CO(1-0) 115.271 21.00 (0,0) 213.2±2.1 3.3×10−10 3.9×10−18 3*
12CO(2-1) 230.538 14.00 (0,0) 324.3±3.2 4.1×10−9 2.1×10−17 3
21.90 (0,0) 171.2±1.7 2.1×10−9 2.7×10−17 3*
21.00 (0,0) 172.0±19.0 2.2×10−9 2.5×10−17 1
12CO(3-2) 345.796 14.00 (0,0) 186.0±23.0 7.9×10−9 4.1×10−17 1
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Transition Freq taille du décalage
∫
(Tmbdv) Intensité Flux Réf.
(GHz) lobe(“) en pos.(“) (Kkms−1) (Wm−2sr−1) (Wm−2) a
21.90 (0,0) 98.2±12.1 4.2×10−9 5.3×10−17 1
21.90 (0,0) 109.8±2.5 4.6×10−9 5.9×10−17 2*
12CO(4-3) 461.041 11.00 (0,0) 209.0±21.0 2.1×10−8 6.8×10−17 1
21.90 (0,0) 52.7±5.3 5.3×10−9 6.8×10−17 1
14.55 (0,0) 110.8±12.6 1.1×10−8 6.3×10−17 2
21.90 (0,0) 61.4±7.0 6.2×10−9 7.9×10−17 2*
12CO(6-5) 691.473 10.60 (5,0) 108.1±7.0 3.7×10−8 1.1×10−16 2
21.90 (5,0) 26.8±1.7 9.1×10−9 1.2×10−16 2*
12CO(7-6) 806.652 8.95 (5,0) 40.3±3.5 2.2×10−8 4.6×10−17 2
21.90 (5,0) 9.4±0.8 5.0×10−9 6.4×10−17 2*
13CO(1-0) 110.201 21.00 (0,0) 18.9±0.5 2.6×10−11 3.0×10−19 3*
13CO(2-1) 220.399 14.00 (0,0) 29.7±1.1 3.3×10−10 1.7×10−18 3
21.90 (0,0) 15.7±0.6 1.7×10−10 2.2×10−18 3*
21.00 (0,0) 24.0±3.0 2.6×10−10 3.1×10−18 1
13CO(3-2) 330.588 14.00 (0,0) 17.1±2.0 6.3×10−10 3.3×10−18 1
21.90 (0,0) 9.0±1.1 3.3×10−10 4.3×10−18 1
21.90 (0,0) 19.9±2.2 7.4×10−10 9.4×10−18 2*
M 83
CI(3P1-3P0) 492.162 10.00 (5,5) 78.0±15.6 9.5×10−9 2.5×10−17 1
21.90 (5,5) 18.3±3.7 2.2×10−9 2.9×10−17 1
21.00 (0,0) 55.0±8.0 6.7×10−9 7.9×10−17 2
12CO(1-0) 115.271 24.00 (0,0) 87.7±2.1 1.4×10−10 2.1×10−18 3*
16.00 (0,0) 80.0±16.0 1.3×10−10 8.5×10−19 4
21.90 (0,0) 27.4±5.5 4.3×10−11 5.5×10−19 4
12CO(2-1) 230.538 24.00 (0,0) 98.1±0.8 1.2×10−9 1.9×10−17 3*
21.00 (0,0) 261.0±15.0 3.3×10−9 3.8×10−17 2
30.50 (0,-10) 101.8±1.5 1.3×10−9 3.1×10−17 5
12CO(3-2) 345.796 21.90 (0,0) 99.9±1.6 4.2×10−9 5.4×10−17 5*
14.00 (5,5) 290.0±58.0 1.2×10−8 6.4×10−17 1
21.90 (5,5) 84.3±16.9 3.6×10−9 4.6×10−17 1
21.00 (0,0) 167.0±15.0 7.1×10−9 8.3×10−17 2
12CO(4-3) 461.041 14.55 (5,5) 196.9±39.4 2.0×10−8 1.1×10−16 5
21.90 (5,5) 92.6±18.5 9.3×10−9 1.2×10−16 5*
21.00 (0,0) 122.0±15.0 1.2×10−8 1.4×10−16 2
11.00 (5,5) 357.0±71.4 3.6×10−8 1.2×10−16 1
21.90 (5,5) 87.5±17.5 8.8×10−9 1.1×10−16 1
12CO(6-5) 691.473 10.60 (-5,0) 317.5±20.6 1.1×10−7 3.2×10−16 5
21.90 (-5,0) 76.4±5.0 2.6×10−8 3.3×10−16 5*
13CO(2-1) 220.399 21.00 (0,0) 28.5±3.0 3.1×10−10 3.7×10−18 2*
13CO(3-2) 330.588 21.90 (0,0) 11.8±1.3 4.4×10−10 5.6×10−18 5*
14.00 (0,0) 22.3±1.0 8.2×10−10 4.3×10−18 2
21.90 (0,0) 6.5±0.3 2.4×10−10 3.1×10−18 2
NGC 253
CI(3P1-3P0) 492.162 22.00 (0,0) 290.0±45.0 3.5×10−8 4.6×10−16 10
10.20 (0,0) 575.0±115.0b 7.0×10−8 1.9×10−16 5
21.90 (0,0) 204.0±41.0 2.5×10−8 3.2×10−16 5
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Transition Freq taille du décalage
∫
(Tmbdv) Intensité Flux Réf.
(GHz) lobe(“) en pos.(“) (Kkms−1) (Wm−2sr−1) (Wm−2) a
43.00 (0,0) 98.0±19.6b 1.2×10−8 5.9×10−16 5
23.00 (0,0) 320.0±64.0b 3.9×10−8 5.5×10−16 4
CI(3P2-3P1) 809.902 8.95 (0,0) 188.5±37.7 1.0×10−7 2.2×10−16 11
21.90 (0,0) 68.6±13.7 3.7×10−8 4.7×10−16 11
12CO(1-0) 115.271 43.00 (0,0) 343.0±68.6 5.4×10−10 2.6×10−17 2
23.00 (0,0) 920.0±82.8 1.4×10−9 2.0×10−17 6*
12CO(2-1) 230.538 23.00 (0,0) 1062.0±116.8 1.3×10−8 1.9×10−16 7*
21.00 (0,0) 926.0±185.2 1.2×10−8 1.4×10−16 2
12CO(3-2) 345.796 21.90 (0,0) 815.6±163.1 3.4×10−8 4.4×10−16 11*
23.00 (0,0) 998.0±139.7 4.2×10−8 5.9×10−16 7
23.00 (0,0) 1194.0±238.8 5.0×10−8 7.1×10−16 2
14.00 (0,0) 1200.0±240.0 5.1×10−8 2.6×10−16 5
21.90 (0,0) 529.5±105.9 2.2×10−8 2.9×10−16 5
22.00 (0,0) 680.0±60.0 2.9×10−8 3.7×10−16 8
12CO(4-3) 461.041 15.00 (0,0) 507.0±101.4 5.1×10−8 3.0×10−16 3
21.90 (0,0) 236.4±47.3 2.4×10−8 3.0×10−16 3
22.00 (0,0) 1019.0±120.0 1.0×10−7 1.3×10−15 9*
10.40 (0,0) 2160.0±432.0 2.1×10−7 6.2×10−16 5
21.90 (0,0) 820.7±164.1 8.2×10−8 1.1×10−15 5
12CO(6-5) 691.473 10.60 (0,0) 1394.0±278.8 4.7×10−7 1.4×10−15 11
21.90 (0,0) 533.1±106.6 1.8×10−7 2.3×10−15 11*
8/30 (0,0) 861±258.3 2.9×10−7 5.0×10−15 1
12CO(7-6) 806.652 8.95 (0,0) 810.2±162 4.3×10−7 9.3×10−16 11
21.90 (0,0) 294.9±59.0 1.6×10−7 2.0×10−15 11*
11.5/60 (0,0) 1370±411 7.3×10−7 2.6×10−15 10
13CO(1-0) 110.201 23.00 (0,0) 80.0±8.0 1.1×10−10 1.5×10−18 7*
13CO(2-1) 220.399 23.00 (0,0) 82.0±9.8 9.0×10−10 1.3×10−17 7*
21.00 (0,0) 104.0±20.8 1.1×10−9 1.3×10−17 2
13CO(3-2) 330.588 23.00 (0,0) 90.0±12.6 3.3×10−9 4.7×10−17 7*
23.00 (0,0) 210.0±42.0 7.8×10−9 1.1×10−16 2
NGC 6946
CI(3P1-3P0) 492.162 21.00 (0,0) 44.0±8.0 5.4×10−9 6.3×10−17 1
14.55 (20,0) 24.6±3.0 3.0×10−9 1.7×10−17 2
21.90 (20,0) 11.2±1.4 1.4×10−9 1.8×10−17 2
12CO(1-0) 115.271 21.00 (0,0) 198.1±39.6 3.1×10−10 3.6×10−18 3*
5.65 (0,0) 945.0±189.0 1.5×10−9 1.3×10−18 4
21.90 (0,0) 316.1±63.2 5.0×10−10 6.3×10−18 4
23.00 (0,0) 189.8±38.0 3.0×10−10 4.2×10−18 5
17.00 (0,0) 227.4±45.5 3.6×10−10 2.7×10−18 6
21.90 (0,0) 165.9±33.2 2.6×10−10 3.3×10−18 6
23.00 (0,0) 169.7±33.9 2.7×10−10 3.7×10−18 7
12CO(2-1) 230.538 30.50 (0,0) 104.7±2.8 1.3×10−9 3.3×10−17 8
21.90 (0,0) 171.7±4.6 2.2×10−9 2.8×10−17 8*
21.00 (0,0) 222.0±20.0 2.8×10−9 3.3×10−17 1
14.00 (0,0) 170.0±34.0 2.1×10−9 1.1×10−17 9
21.90 (0,0) 75.2±15.0 9.4×10−10 1.2×10−17 9
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Transition Freq taille du décalage
∫
(Tmbdv) Intensité Flux Réf.
(GHz) lobe(“) en pos.(“) (Kkms−1) (Wm−2sr−1) (Wm−2) a
14.00 (0,0) 178.3±35.7 2.2×10−9 1.2×10−17 7
21.90 (0,0) 78.9±15.8 9.9×10−10 1.3×10−17 7
12CO(3-2) 345.796 22.00 (0,0) 129.1±25.2 5.5×10−9 7.0×10−17 3
21.00 (0,0) 145.0±15.0 6.1×10−9 7.2×10−17 1
21.90 (0,0) 200.0±40.0 8.5×10−9 1.1×10−16 10
21.90 (10,0) 134.9±2.1 5.7×10−9 7.3×10−17 8*
22.00 (0,0) 46.0±2.0 2.0×10−9 2.5×10−17 11
12CO(4-3) 461.041 17.00 (0,0) 82.4±16.5 8.3×10−9 6.4×10−17 12
21.90 (0,0) 60.1±12.0 6.0×10−9 7.7×10−17 12
21.00 (0,0) 112.0±11.0 1.1×10−8 1.3×10−16 1
17.00 (0,0) 155.4±31.1 1.6×10−8 1.2×10−16 3
21.90 (0,0) 113.4±22.7 1.1×10−8 1.5×10−16 3
14.55 (0,0) 194.1±5.7 2.0×10−8 1.1×10−16 8
21.90 (0,0) 88.6±2.6 8.9×10−9 1.1×10−16 8*
12CO(6-5) 691.473 10.60 (5,-10) 111.4±23.0 3.8×10−8 1.1×10−16 8
21.90 (5,-10) 42.3±8.7 1.4×10−8 1.8×10−16 8*
13CO(1-0) 110.201 21.00 (0,0) 17.9±3.6 2.5×10−11 2.9×10−19 3*
13CO(2-1) 220.399 12.00 (0,0) 20.7±4.1 2.3×10−10 8.7×10−19 3
21.90 (0,0) 8.3±1.6 9.1×10−11 1.2×10−18 3*
14.00 (0,0) 22.2±3.0 2.4×10−10 2.9×10−18 1
21.90 (0,0) 21.0±2.8 2.3×10−10 2.9×10−18 1
13CO(3-2) 330.588 22.00 (0,0) 5.6±1.1 2.1×10−10 2.7×10−18 3
14.00 (0,0) 11.4±2.0 4.2×10−10 2.2×10−18 1
21.90 (0,0) 5.0±0.9 1.9×10−10 2.4×10−18 1
21.90 (0,0) 28.0±5.6 1.0×10−9 1.3×10−17 10
21.90 (0,0) 7.9±0.8 2.9×10−10 3.7×10−18 8*
END
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a Références : Pour NGC 4038 : 1 : Gerin & Phillips [2000] mais les spectres ont été de
nouveau analysés ; 2 : Aalto et al. [1995] ; 3 : Stanford et al. [1990] ; 4 : Zhu et al. [2003] ;
5 : Notre échantillon de raies ; 6 : Gao et al. [2001] ; 7 : Glenn & Hunter [2001] ; * : utilisé
pour contraindre les modèles.
Pour Overlap : 1 : Gerin & Phillips [2000] mais les spectres ont été de nouveau analysés ;
2 : Stanford et al. [1990] ; 3 : Aalto et al. [1995] ; 4 : Zhu et al. [2003] ; 5 : Notre échantillon
de raies ; 6 : Gao et al. [2001] ; 7 : Glenn & Hunter [2001] ; * : utilisé pour contraindre les
modèles.
Pour HENIZE 2-10 : 1 : Baas et al. [1994] ; 2 : Kobulnicky et al. [1995] ; 3 : Meier &
Turner [2001] ; 4 : Gerin & Phillips [2000] mais les spectres ont été de nouveau analysés ;
5 : Notre échantillon de raies ; * : utilisé pour contraindre les modèles.
Pour IC 10 : 1 : Gerin & Phillips [2000] mais les spectres ont été de nouveau analysés ;
2 : Bolatto et al. [2000] ; 3 : Notre échantillon de raies ; 4 : Thèse de Becker (1990) ; 5 :
Petitpas & Wilson [1998a] ; 6 : Glenn & Hunter [2001] ; * : utilisé pour contraindre les
modèles.
Pour IC 342 : 1 : Israel & Baas [2003] ; 2 : Notre échantillon de raies ; 3 : Eckart et al.
[1990c] ; * : utilisé pour contraindre les modèles.
Pour M 83 : 1 : Petitpas & Wilson [1998b] ; 2 : Israel & Baas [2001] ; 3 : Lundgren et al.
[2004] ; 4 : Handa et al. [1990] ; 5 : Notre échantillon de raies ; * : utilisé pour contraindre
les modèles.
Pour NGC 253 : 1 : Harris et al. [1991] ; 2 : Wall et al. [1991] ; 3 : Guesten et al. [1993] ;
4 : Harrison et al. [1995] ; 5 : Israel et al. [1995] ; 6 : Mauersberger et al. [1996] ; 7 :
Harrison et al. [1999] ; 8 : Dumke et al. [2001] ; 9 : Israel & Baas [2002] ; 10 : Bradford
et al. [2003] ; 11 : Notre échantillon de raies ; * : utilisé pour contraindre les modèles.
Pour NGC 6946 : 1 : Israel & Baas [2001] ; 2 : Gerin & Phillips [2000] mais les spectres
ont été de nouveau analysés ; 3 : Walsh et al. [2002] ; 4 : Ishizuki et al. [1990] ; 5 :
Weliachew et al. [1988] ; 6 : Sofue et al. [1988] ; 7 : Casoli et al. [1990] ; 8 : Notre
échantillon de raies ; 9 : Clausset et al. [1991] ; 10 : Wall et al. [1993] ; 11 : Mauersberger
et al. [1999] ; 12 : Nieten et al. [1999] ; * : utilisé pour contraindre les modèles.
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Chapitre5
Les taux de refroidissement
observés du C et du CO
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Par la méthode présentée par la Partie 1 Chap 4 (Sect. 4.2.1), nous avons exprimé les
aires intégrées A (en Kkms−1), les intensités I (en Wm−2sr−1) et les flux F (en Wm−2) des
raies rotationnelles de monoxyde de carbone 12CO et 13CO de la raie 12CO(1-0) jusqu’à la
raie 12CO(6-5) (ou jusqu’à la raie 12CO(7-6) suivant les sources), de la raie 13CO(1-0) jusqu’à
la raie 13CO(3-2) ainsi que les A, I et F des raies de structure fine du carbone atomique :
[CI](3P1-3P0) et [CI](3P2-3P1) (suivant la source), toute sous une même résolution de 21.9"
(voir les données répertoriées dans les Tables 4.3 et 4.4). En sommant les intensités ; séparant
les raies du carbone atomique de celles du monoxyde de carbone 12CO et du monoxyde de
carbone 13CO, on obtient l’émission totale d’une espèce particulière du MIS contenu dans
les noyaux de galaxies. Ces sommes d’intensités sont appelées le taux de refroidissement
du milieu interstellaire dans cette étude (elles correspondent à l’énergie totale rayonnée). En
effet, la façon la plus efficace qu’a le milieu interstellaire de se refroidir est d’émettre un
rayonnement. CO et C contribuent au refroidissement du gaz tout comme d’autres espèces
([CII], [OI], H2, etc...). Le milieu étant globalement en équilibre, le rayonnement émis est
comparable au chauffage apporté au milieu. Les étoiles jeunes et massives sont la principale
source de chauffage par leur rayonnement intense dans l’UV. L’étude du refroidissement via
l’émission des raies de C et de CO est donc une manière de comptabiliser l’activité de formation
d’étoiles.
5.1 Les taux de refroidissement observés pour chaque galaxie
Nous avons obtenu pour les noyaux des galaxies des Antennes (NGC 4038 et Overlap),
de Henize 2-10, de IC 10, de IC 342, de M 83, de NGC 253 et de NGC 6946, les taux
de refroidissement déduits des observations du monoxyde de carbone 12CO et 13CO, et du
carbone atomique C suivants :
Les Antennes (NGC 4038 et Overlap) : Pour NGC 4038 et Overlap les taux de re-
froidissement observé du 12CO sont les mêmes : 1.2×10−8 Wm−2sr−1. Les raies qui
émettent le plus sont, pour NGC 4038, les raies 12CO(6-5) (64.2% de l’intensité totale),
12CO(3-2) (13.5%) et 12CO(4-3) (12.6%). Pour Overlap, il s’agit des raies 12CO(6-5)
(54.7%) suivies de la raie 12CO(3-2) (19.3%) et 12CO(7-6) (11.2%). Les taux de re-
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froidissement observés de carbone neutre, C, sont évalués respectivement à 5.4×10−10
Wm−2sr−1 et à 3.6×10−10 Wm−2sr−1 (seule la raie [CI](3P1-3P0) a été détectée dans ces
deux sources). Le taux de refroidissement observé de C représente pour NGC 4038 envi-
ron 5% et pour Overlap, moins de 3% du taux de refroidissement déduit des observations
de 12CO. Le taux de refroidissement observé du 13CO vaut pour NGC 4038 et Overlap
respectivement 1.0×10−10 Wm−2sr−1 et 6.8×10−11 Wm−2sr−1. La raie qui contribue le
plus à ce taux de refroidissement est la raie 13CO(3-2) : (58.3%), pour NGC 4038, et
(74.4%), pour Overlap. Le taux de refroidissement observé du 13CO représente environ
0.9% pour NGC 4038 et 0.6% pour Overlap du taux de refroidissement observé du 12CO.
Henize 2-10 : Le taux de refroidissement du 12CO observé dans le noyau de Henize
2-10 vaut 5.9 × 10−9 Wm−2sr−1. Les raies de monoxyde de carbone qui contribuent le
plus à ce taux sont les raies 12CO(7-6) (44.0%) suivies de la raie 12CO(6-5) (28.3%) et
de la raie 12CO(4-3) (18.5%). Le taux de refroidissement observé de C vaut 3.0× 10−10
Wm−2sr−1 (seule la raie [CI](3P1-3P0) a été détectée) ce qui représente ≈ 4% du taux
de refroidissement observé du 12CO. Le taux de refroidissement observé du 13CO vaut,
pour Henize 2-10, 5.9×10−11 Wm−2sr−1. La raie qui contribue le plus à ce taux de
refroidissement est la raie 13CO(3-2) (80.7%). Le taux de refroidissement observé du
13CO représente environ 1.0% du taux de refroidissement observé du 12CO.
IC 10 : Nous avons obtenu un taux de refroidissement observé du 12CO de 4.7×10−9
Wm−2sr−1. Les raies qui contribuent le plus au refroidissement sont 12CO(6-5) (41.9%
de l’intensité totale), 12CO(7-6) (20.7%) et 12CO(4-3)(14.7%). Le taux de refroidisse-
ment observé de C vaut 1.2×10−9 Wm−2sr−1 si on additionne l’intensité de la raie
[CI](3P1-3P0) détectée dans le noyau (0",0") et celle de la raie [CI](3P2-3P1) mesurée à
la position (0",30"). Cette position est différente de la position centrale du noyau (0",0")
mais on s’attend à ce que l’intensité de cette raie dans le noyau (0",0") soit supérieure à
la valeur détectée à la position (0",30"). La valeur du taux de refroidissement observé de
C exprimée ici, est donc une limite inférieure. Sous cette hypothèse, le refroidissement
observé de C représente moins de 22% du refroidissement observé du 12CO. Le taux
de refroidissement observé du 13CO pour IC 10 vaut 5.2×10−11 Wm−2sr−1. La raie qui
contribue le plus à ce taux de refroidissement est la raie 13CO(3-2) (87.7%). Le taux
de refroidissement observé du 13CO représente environ 1.1% du taux de refroidissement
observé du 12CO.
IC 342 : Le taux de refroidissement observé du 12CO vaut 2.7×10−8 Wm−2sr−1. Les
raies qui contribuent le plus à ce refroidissement sont les raies 12CO(6-5) (33.1%),
12CO(4-3) (22.5%) et 12CO(7-6) (18.4%). Le refroidissement observé de C est égal à
7.9×10−9 Wm−2sr−1. La raie [CI](3P2-3P1) représente ≈ 80% de l’intensité totale. Le
refroidissement observé de C reste inférieure à celui du 12CO (. 30%). Le taux de refroi-
dissement observé du 13CO dans ce noyau de galaxie vaut 9.3×10−10 Wm−2sr−1. La raie
qui contribue le plus à ce taux de refroidissement est la raie 13CO(3-2) (80.0%). Le taux
de refroidissement observé du 13CO représente environ 3.5% du taux de refroidissement
observé du 12CO.
M 83 : On obtient à partir des intensités des raies de 12CO observées dans le noyau de
M 83 un taux de refroidissement de 4.1×10−8 Wm−2sr−1. Les raies qui émettent le plus
sont les raies 12CO(6-5) (63.5%), 12CO(4-3) (22.8%) et 12CO(3-2) (10.4%). Le taux de
refroidissement issu de la seule raie observée de carbone atomique [CI](3P1-3P0) vaut
2.2×10−9 Wm−2sr−1. Le taux de refroidissement observé de C n’atteint que ≈ 5% du
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taux de refroidissement observé du 12CO. Pour M 83, le taux de refroidissement observé
du 13CO vaut 7.5×10−10 Wm−2sr−1. La raie qui contribue le plus à ce taux de refroi-
dissement est la raie 13CO(3-2) (58.3%). Le taux de refroidissement observé du 13CO
représente environ 1.9% du taux de refroidissement observé du 12CO.
NGC 253 : Nous avons calculé un taux de refroidissement observé du 12CO de 4.9×10−7
Wm−2sr−1 pour le noyau de la galaxie NGC 253. Les principales contributions viennent
des raies 12CO(6-5) (39.8%), 12CO(7-6) (32.3%) et 12CO(4-3) (20.9%). Le taux de refroi-
dissement observé de C est estimé à 7.2× 10−8 Wm−2sr−1 pour lequel la raie [CI](3P2-
3P1) contribue à hauteur de 51.4%. Cependant, le taux de refroidissement observé de
C reste inférieur à celui issu des raies de 12CO (14.6%). Pour NGC 253, le taux de re-
froidissement observé du 13CO vaut 4.3×10−9 Wm−2sr−1. La raie qui contribue le plus
à ce taux de refroidissement est la raie 13CO(3-2) (76.8%). Le taux de refroidissement
observé du 13CO représente environ 0.8% du taux de refroidissement observé du 12CO.
NGC 6946 : Le taux de refroidissement observé du 12CO vaut pour cette source
3.1×10−8 Wm−2sr−1. Les transitions contribuant le plus sont les raies 12CO(6-5) (45.7%),
12CO(4-3) (28.3%) et 12CO(3-2) (18.2%). Pour le carbone atomique nous avons calculé
un taux de 1.4×10−9 Wm−2sr−1 qui est dû uniquement à la raie [CI](3P1-3P0). Ce taux
représente au moins 5% du taux déduit des observations des raies de 12CO. Pour NGC
6946, le taux de refroidissement observé du 13CO vaut 4.1×10−10 Wm−2sr−1. La raie
qui contribue le plus à ce taux de refroidissement est la raie 13CO(3-2) (71.9%). Le taux
de refroidissement observé du 13CO représente environ 1.3% du taux de refroidissement
observé du 12CO.
5.2 Discussion
Les taux de refroidissement dû aux raies de C et de CO apportent une information es-
sentielle sur l’équilibre thermique des noyaux de galaxies proches. Pour toutes les galaxies
étudiées, les raies de 12CO qui contribuent le plus au taux de refroidissement sont les raies
12CO(6-5) et 12CO(7-6) suivies des raies 12CO(4-3) et 12CO(3-2) avec, suivant les sources, des
contributions plus ou moins marquées. Ces résultats montrent l’importance des transitions à
haut-J du CO (Jupper > 3) dans le calcul du refroidissement avec une place toute particulière
pour la raie 12CO(6-5) qui semble être la raie qui domine dans la plupart des cas.
En ce qui concerne le 13CO, les taux de refroidissement atteignent quelques pourcents
(entre 0.6% pour Overlap et 3.5% pour IC 342) du taux de refroidissement du 12CO, ce qui
est attendu puisque les raies de 13CO sont beaucoup moins intenses que celles du 12CO. La
raie qui contribue le plus à ce taux est la raie 13CO(3-2). Cependant, pour Henize 2-10, IC
342, NGC 253 et NGC 6946, ce sont les raies de 13CO(1-0), 13CO(2-1) et 13CO(3-2) qui ont
été détectées tandis que pour IC 10, M 83, NGC 4038 et Overlap seules les raies de 13CO(2-1)
et 13CO(3-2) ont été mesurées. Ceci ne constitue pas un échantillon de données suffisamment
complet pour émettre une quelconque hypothèses sur la contribution réelle des raies de 13CO
au refroidissement total du gaz moléculaire. On peut juste souligner la faible contribution du
13CO par rapport à celle du 12CO. Il sera particulièrement intéressant d’étudier les résultats
des modèles LVGs et PDRs qui prédisent les intensités des raies allant de 13CO(1-0) à 13CO(6-
5).
Pour toutes les galaxies observées, il est clair que le taux de refroidissement issu des raies
de carbone neutre reste inférieur à celui calculé avec les raies de 12CO : pour IC 10 et IC 342,
la contribution de C est plus faible que celle de 12CO par un facteur ∼ 3− 4 tandis que pour
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Henize 2-10 et NGC 253, les facteurs sont > 10. Pour M 83 et NGC 6946, on a un facteur
respectivement de 5 et de 4.5. C’est la raie [CI](3P2-3P1) qui semble contribuer le plus au taux
de refroidissement observé de C (voir les cas de NGC 253, IC 10 et IC 342). Pour les autres
sources (Les Antennes, M 83 et NGC 6946), cette raie n’a pas encore été détectée mais la
différence entre les taux de C et de 12CO observés, calculés plus haut, reste assez importante
pour ne pas modifier le rôle prépondérant de 12CO par rapport au C. La domination de la
raie [CI](3P2-3P1) par rapport à la raie [CI](3P1-3P0) est à confirmer sur toutes ces sources,
avec de nouvelles observations.
Si on veut comparer les taux de refroidissement observés de C et de 13CO, un problème de
complétude de l’échantillon de raies observées se pose. En effet, certaines sources n’ont pas de
détection ni en [CI](3P2-3P1) ni en 13CO(1-0), il serait alors inutile de comparer les taux de
refroidissement de C et de 13CO pour ces sources puisque ces taux (observés) sont calculés à
partir d’un échantillon de raies incomplet. On va donc restreindre notre comparaison aux cas
où l’échantillon de raies est le plus complet possible en C et en 13CO, soit pour les galaxies IC
342 et NGC 253. Pour ces deux sources, le taux de refroidissement observé de C est supérieur
à celui de 13CO avec des facteurs, respectivement de 8.7 et 16.6. Ceci révèle l’importance du
carbone atomique C, par rapport au 13CO, dans le processus de refroidissement des nuages
interstellaires. Ceci reste à confirmer sur davantage de sources.
En résumé, les régions actives en formation d’étoiles semblent donc dominées par un
refroidissement de 12CO, de C puis de 13CO (pour les trois espèces étudiées, voir les travaux
plus détaillés de Malhotra et al. [2001], Contursi et al. [2001, 2002] pour les autres espèces
comme les raies [CII], [OI], etc).
Une autre remarque peut être faite : en comparant les taux de refroidissement en fonction
des types de noyaux de galaxies, celui-ci apparaît plus important dans les noyaux à flambée
de formation d’étoiles (NGC 253 et M 83) que dans les galaxies spirales normales (IC 342 et
NGC 6946) ou les galaxies irrégulières (Henize 2-10 et IC 10). Ce phénomène ne semble pas
être dû à un effet de distance (voir les propriétés des galaxies répertoriées dans la Table 3.1
de la Partie 1 Chap. 3) puisque les plus hauts taux ne sont pas obtenus pour les galaxies les
plus lointaines (NGC 253 située à 2.5 Mpc et M 83 à 3.5 Mpc) ni les plus bas taux, pour les
galaxies les plus proches (Henize 2-10 et IC 10 sont à respectivement 6 Mpc et 1 Mpc) (ou
l’inverse). Par contre, il est certain que le taux de refroidissement (de C ou de CO observé)
dépend du degré de complétude de l’échantillon de données obtenu pour chaque source.
Des résultats similaires ont été obtenus sur des objets lointains : J1148+5251 (z=6.42) et
PSS2322+1944 (z=4.12) (voir Cox et al. 2002, Bertoldi et al. 2003, Pety et al. 2004, Walter
et al. 2004). Les raies qui contribuent le plus au taux de refroidissement observé du CO sont
les raies telles que Jupper> 3. La différence entre les taux observés de C et de 12CO est aussi
importante pour ces objets lointains (facteur > 10).
Cependant, comme il a été mentionné, les taux de refroidissement observés dépendent
beaucoup du nombre de raies détectées dans chaque noyau de galaxies. Il est fort possible que
les raies de 12CO(5-4) ou de 12CO(8-7) contribuent significativement à ces taux. De même,
dans beaucoup de sources, la raie de [CI](3P2-3P1) n’a pas pu être mesurée. Elle semble
pourtant dominer les taux de refroidissement de C. C’est pourquoi dans la partie suivante,
nous allons utiliser des modèles pour également prédire les intensités des raies non mesurées
et ainsi avoir une estimation plus fiable des taux de refroidissement de C et de CO.
Deuxième partie
Les modèles

A partir des observations (spectres et rapports de raies) présentées dans la Partie 1 Chaps.
3 et 4, nous souhaitons déterminer les propriétés physiques et chimiques du MIS contenu dans
les noyaux de galaxies de notre échantillon. Ces propriétés (température cinétique, densité du
gaz, champ de rayonnement qui illumine le milieu, rapport d’abondance 12CO/13CO, etc) vont
nous permettre de mieux décrire les conditions physiques requises lors de la formation d’étoiles,
conditions déduites d’une étude des processus de refroidissement du gaz moléculaire du MIS.
Notre connaissance sur l’activité de formation des étoiles va ainsi s’accroître non seulement
dans les galaxies proches mais aussi dans des objets plus lointains. En effet, l’étude détaillée
du MIS contenu dans les noyaux galactiques proches peut nous servir de point de départ pour
mener une étude prédictive des propriétés physiques du MIS contenu dans des noyaux de
galaxies plus éloignés, pour lesquels il est souvent très difficile d’acquérir des données.
De plus, en comparant les propriétés physiques et chimiques du MIS de noyaux de galaxies
de divers types (à flambée de formation d’étoiles, noyaux peu actifs, noyaux en interaction,
noyaux irréguliers...) on peut mettre en avant des différences apparaissant dans les processus
de refroidissement du gaz moléculaire chaud et dense déduites des différences observées entre
efficacité de refroidissement, contributions des raies de C et de CO,....
Pour obtenir ces propriétés physiques et chimiques, essentielles à notre compréhension de
la formation des étoiles, plusieurs modèles (plus ou moins raffinés) ont été utilisés. Chaque
type de modèle fait un certain nombre d’hypothèses (plus ou moins fortes) que nous décrirons1.
Ces hypothèses provoquent une incertitude sur les paramètres physiques et chimiques prédits,
par rapport aux valeurs réelles. C’est pourquoi, nous n’avons pas privilégié les résultats d’un
seul type d’approche mais mené de front plusieurs travaux d’analyse.
Ainsi, la modélisation des intensités des raies lorsque les molécules sont à l’Équilibre Ther-
modynamique Local (ou ETL) est tout d’abord présentée dans un but pédagogique pour in-
troduire les concepts qui sont utilisés dans les deux autres méthodes. Nous présentons ensuite
l’analyse des données en utilisant un modèle LVG ("Large Velocity Gradient") pour résoudre
simultanément l’équilibre statistique et le transfert de rayonnement, approche couramment
utilisée dans la littérature. Puis, nous comparons les observations aux prédictions d’un code
plus sophistiqué (modèle de région de Photo-Dissociation ou code PDR "Photo-Dissociation
Regions") qui prend aussi en compte le bilan thermique (processus de chauffage et de refroi-
dissement) et les réactions chimiques de diverses espèces constituant le MIS. Dans les trois
chapitres qui suivent, chaque modèle est tout d’abord décrit puis appliqué aux noyaux de
galaxies sélectionnés (Les Antennes (NGC 4038 et Overlap), Henize 2-10, IC 10, IC 342, M
83, NGC 253 et NGC 6946). A l’issue de chaque modélisation, les résultats sont discutés et
comparés aux observations. Dan sle Chap. 8, on compare aussi les prédictions PDRs avec
celles issues des modèles LVGs.
1On notera que le travail de thèse présenté ici utilise les modèles LVGs et PDRs mais ne se focalise pas
sur leur étude détaillée ni leur développement. Ici, il s’agit de présenter les hypothèses utilisées par chaque
modélisation sans en donner tous les raffinements les plus complexes, ni tous les calculs. Pour cela, le lecteur
se référera aux citations contenues dans le texte.

Chapitre6
L’analyse ETL
On peut utiliser en première approximation, l’hypothèse de l’Équilibre Thermodynamique
Local (ETL) pour décrire l’émission de raies des molécules interstellaires des galaxies. Sous
cette hypothèse, il faut que la densité du milieu soit suffisante pour que les différents niveaux
d’énergie des transitions des molécules considérées, soient peuplés, par collisions, avec les
autres espèces du milieu (dans notre étude, les niveaux d’énergie sont rotationnels pour les
raies de monoxide de carbone ou de structure fine pour les raies de carbone atomique et
le partenaire de collision est l’hydrogène moléculaire H2). Dans l’approximation ETL, on
décrit le peuplement des niveaux de chaque transition d’une molécule par une distribution
de Boltzmann. Pour chaque transition de la molécule étudiée (d’un niveau i à un niveau j),
la population des niveaux peut être ainsi caractérisée par une température d’excitation (Tex)
telle que
ni
nj
=
gi
gj
exp−Ei − Ej
kbTex
(6.1)
où kb est la constante de Boltzmann, où gi est le poids statistique du niveau i et où Ei est
l’énergie du niveau i. Sous l’hypothèse ETL, on a Tex = Tk. En effet, un système n’est pas à
l’Équilibre Thermodynamique Local si la température cinétique Tk (Maxwellienne)
locale n’est pas égale à la température d’excitation des niveaux de la transition
considérée.
L’hypothèse ETL suppose qu’en chaque point du milieu il n’existe qu’une et une seule
température d’excitation, la température cinétique Tk, qui peut être définie de façon à ce que
l’émission produite en ce point suive la loi de Kirchhoff (utilisant la loi de Planck) soit l’Eq.
6.2 :
Sν(Tk) = kν × Bν(Tk), (6.2)
où Sν(T) correspond à la fonction source au point considéré, où kν représente l’absorption
autour du point considéré et où Bν(T) est appelée la fonction de Planck. Bν(T) est définie
par l’Eq. 6.3 suivante :
Bν(T) =
2hν3
c2
× [exp( hν
kbTk
)− 1]−1 (6.3)
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où ν est la fréquence d’observation, c est la vitesse de la lumière (c = 299 792 458 ms−1),
h et kb sont respectivement les constantes de Planck et de Boltzmann.
En d’autres termes, quand on parle d’approximation de l’Équilibre Thermodynamique Lo-
cal, on suppose que la matière émet un rayonnement dépendant de ses propriétés intrinsèques
(température cinétique, densité,...) mais que ces mêmes rayonnements sont indépendants de
l’intensité du flux incident sur la dite matière (ce flux incident provient généralement des
sources (dans notre cas, des étoiles jeunes) qui environnent la matière étudiée).
On peut appliquer ces hypothèses et se placer dans l’approximation ETL pour décrire le
gaz interstellaire contenu dans les noyaux de galaxies. Quand la température cinétique (Tk)
du gaz interstellaire n’est pas connue, il est alors possible, grâce à l’approximation ETL, de
l’estimer à partir des intensités des raies d’émission comme celles que nous avons observées :
les raies d’émission de carbone atomique ([CI](3P1-3P0) à ν =492 GHz et [CI](3P2-3P1) à
ν =809 GHz) et les raies d’émission de monoxide de carbone (12CO(1-0) à ν =115 GHz
jusqu’à 12CO(7-6) à ν =806 GHz). L’intensité des raies d’émission est mesurée généralement
en unité de température de brillance, TB, étant définie par :
TB = FF (Jν(Tk)− Jν(Tbg))
(
1− e−τ) (6.4)
où FF correspond au facteur de remplissage du lobe principal du radiotélescope utilisé, où
τ est l’opacité de la raie étudiée, où Tbg est la température du corps noir cosmologique (Tbg
= 2.7 K) et enfin, où Jν(Tk) (exprimé en K,1) est décrit par l’équation suivante :
Jν(T) =
Bν(T)
2kν2/c2
=
hν
k
× [exp( hν
kbTk
)− 1]−1 (6.5)
Avec les équations présentées ci-dessus, on peut donc déduire, par exemple, la fonction
TB(Tk) pour les raies de 12CO (voir la Fig. 6.1).
La Fig. 6.1 représente donc la température de brillance TB de différentes transitions de
12CO (de la raie 12CO(1-0) à un seuil de détection fixé à la raie 12CO(15-14)) en fonction de
la température cinétique Tk. Cette figure montre clairement que, pour, par exemple TB = 5
K,2), les raies à haut-J de 12CO, comme les raies 12CO(6-5) (deuxième série de carrés noirs) et
12CO(7-6) (deuxième ligne noire), sont caractéristiques d’un milieu chaud (Tk & 15 K) tandis
que le milieu produisant les raies à bas-J, comme les raies 12CO(1-0) (première ligne noire)
ou 12CO(2-1) (première série de triangles blancs) correspondent à une température cinétique
Tk . 10 K. Ainsi des rapports faisant intervenir différentes raies à haut-J de 12CO peuvent être
utilisées pour estimer la température cinétique (Tk) du gaz moléculaire chaud et dense. C’est
la Fig. 6.2 qui illustre ce point, en représentant quatre rapports de raies 12CO(4-3)/12CO(3-
2) (ligne continue), 12CO(6-5)/12CO(3-2) (tirets épais), 12CO(7-6)/12CO(3-2) (pointillés) et
12CO(7-6)/12CO(2-1) (tirets fins) en fonction de la température cinétique Tk. Ces rapports de
raies sont calculés sous l’hypothèse ETL (le CO est thermalisé) et si on suppose que les raies
sont optiquement épaisses (τ ≫ 1), on a, par exemple pour le rapport 12CO(4-3)/12CO(3-2)
l’expression suivante :
R43/32 =
Jν43(Tk)− Jν43(Tbg)
Jν32(Tk)− Jν32(Tbg) (6.6)
1Dans l’approximation Rayleigh-Jeans, Jν(Tk) est une température.
2Cette valeur est caractéristique du milieu interstellaire local.
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Fig. 6.1 – Température de brillance TB (en K) en fonction de la température cinétique Tk
(en K) sous l’hypothèse ETL et en supposant un facteur de remplissage du lobe principal
de 1, pour une densité de colonne de N(12CO) = 1018 cm−2 et un ∆v = 1 kms−1 (soit des
raies de 12CO saturées, τ >> 1), conditions typiques pour des nuages moléculaires contenus
dans notre Galaxie. La courbe la plus à gauche (ligne noire) représente le 12CO(1-0), la
courbe suivante (triangles blancs) symbolise le 12CO(2-1) tandis que la courbe en carrés noirs
caractérise le 12CO(3-2). Après viennent les courbes de 12CO(4-3) (ligne noire), 12CO(5-4)
(triangles blancs),...jusqu’à la raie 12CO(15-14) (carrés noirs).
Fig. 6.2 – Température de brillance TB (en K) en fonction de la température cinétique Tk
(en K) pour les rapports de raies R43/32 = 12CO(4-3)/12CO(3-2) (ligne continue), R65/32 =
12CO(6-5)/12CO(3-2) (tirets épais), R76/32 = 12CO(7-6)/12CO(3-2) (pointillés) et R76/21 =
12CO(7-6)/12CO(2-1) (tirets fins). Voir le texte.
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où Jν(Tk) est défini par l’Eq. 6.5. La Fig. 6.2 montre que l’on a R43/32 ≈ 1 pour Tk >30 K
tandis que les rapports R65/32 ≈ 1, R76/32 ≈ 1 et R76/21 ≈ 1 correspondent à Tk >100 K.
Ceci prouve que, pour des raies optiquement épaisses, dans l’approximation ETL, les rapports
de raies combinant des raies de CO avec une différence de J (niveau rotationnel) importante
(comme les rapports de raies R65/32 ou R76/21) sont plus utiles pour contraindre la température
cinétique du gaz moléculaire (Tk > 50 K) que les rapports de raies faisant intervenir des raies
de niveaux rotationnels proches (comme le rapport R43/32).
Bayet et al. [2004] ont aussi montré que, si une raie est optiquement mince et l’autre
optiquement épaisse, alors le rapport de ces deux raies est inversement proportionnel à τ . C’est,
par exemple, le cas des rapports de raies 12CO/13CO. A condition de connaître les rapports
d’abondance entre les espèces intervenant, on peut ainsi déduire τ(12CO(1-0)), τ(12CO(2-1))
et τ(12CO(3-2)) (voir Bayet et al. 2004 pour plus de détails).
Finalement, l’approximation ETL nous donne déjà une valeur inférieure de la température
cinétique Tk du milieu nécessaire pour produire les raies de C et de CO3 mais elle n’est pas
suffisante pour évaluer les autres paramètres décrivant les propriétés physiques et chimiques
des noyaux de galaxies (densité, abondances chimiques, flux FUV incident...). Cependant,
elle nous permet de confirmer la pertinence des rapports sélectionnés pour contraindre les
modèles. Mais elle reste une approximation assez grossière puisque que le MIS étudié ici est
généralement peu dense et les effets radiatifs sont importants pour la population des niveaux
rotationnels. En effet, il apparaît que cet état d’Équilibre Thermodynamique Local ne s’éta-
blit idéalement que pour une densité de matière du milieu assez élevée pour permettre que
les collisions dominent l’excitation. De plus, dans cet état, les transitions des différentes raies
sont thermalisées à la température cinétique du gaz. Malheureusement, la majeure partie des
conditions physiques observées dans le milieu interstellaire des galaxies proches, s’éloignent
de cette hypothèse ETL. Il faut, pour modéliser les signaux détectés, résoudre les équations
d’équilibre statistique pour déterminer la population de chaque niveau d’énergie et simultané-
ment résoudre l’équation du transfert radiatif qui traite de la propagation d’un rayonnement
dans un milieu. C’est le chapitre suivant qui développe ces points.
3En effet ce même travail peut être réalisé pour le carbone atomique. Nous ne le présenterons pas ici pour
éviter les répétitions.
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Sous l’hypothèse ETL, la température de brillance (émission des raies) se déduit facilement
de la température cinétique Tk du milieu (voir la Fig. 6.1). Dans ce cadre, la population des
niveaux d’énergie des molécules étudiées suit une distribution de Boltzmann, caractérisée par
la température cinétique du milieu (Tk). Tk décrit aussi l’agitation thermique microscopique
des molécules contenues dans le milieu. Localement, l’agitation macroscopique des molécules
(due à la turbulence du milieu ou à des écoulements à grande échelle) contribue à la disper-
sion de vitesses. Les profils de raies sont proches d’une gaussienne mais dont la largeur est
supérieure à la largeur thermique (correspondant à la température cinétique). Le problème
est traité localement.
En réalité, et même pour un milieu homogène, le problème est loin d’être local (considéré
comme tel dans l’approximation ETL) et les émissions qui émergent d’un point sont en fait
fonction du peuplement des niveaux des molécules situées en un autre point, à cause de
l’excitation radiative, qui contribue en plus des collisions. Pour pouvoir estimer au mieux
non seulement la température physique des milieux étudiés, mais aussi leur densité de gaz,
leur densité de colonne, les rapports d’abondance..., il faut une méthode plus sophistiquée
que l’approximation ETL : dans ce chapitre, nous décrivons le modèle LVG (Large Velocity
Gradient).
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Fig. 7.1 – Schéma présentant les notions utilisées dans la détermination de la population des
niveaux d’énergie et dans la résolution de l’équation de transfert radiatif.
7.1 Description du modèle LVG
Pour essayer de décrire le mieux possible les conditions physiques et chimiques du milieu
interstellaire contenu dans les noyaux de galaxies à partir d’observations spectroscopiques
d’une molécule, il faut non seulement résoudre les équations du transfert radiatif mais aussi
résoudre les équations d’équilibre statistique qui déterminent le peuplement des niveaux de
transitions de chaque molécule.
7.1.1 Détermination de la population des niveaux d’énergie
Pour déterminer les populations des niveaux (représentées par ni(−→r ) en cm−3 pour chaque
niveau i, en chaque point −→r de la région considérée, voir la Fig. 7.1), on se sert des équations
d’équilibre statistique qui tiennent compte, pour chaque niveau, des transitions possibles entre
les états d’énergie (rotation, vibration et électronique) de la molécule, en faisant une hypothèse
de stationnarité : dni(
−→r )
dt = 0 soit
dni(−→r )
dt
= −ni(−→r )
∑
j 6=i
[Rij(−→r ) + Cij(−→r )] +
∑
j 6=i
nj(−→r )[Rji(−→r ) + Cji(−→r )] = 0 (7.1)
où Cij et Rij sont respectivement les probabilités de transition collisionnelle et radiative
entre les niveaux i et j d’une molécule. Les probabilités collisionnelles (Cij) sont définies à
partir des sections efficaces de collisions entre les particules responsables de l’excitation, et
sont proportionnelles à la densité de particules (H2, H et éventuellement les électrons, suivant
le milieu étudié). Les probabilités de transition radiative (Rij) s’expriment en fonction des
coefficients d’Einstein d’émission spontanée (Aij) et, d’émission et d’absorption induite (Bij
et Bji) et de l’intensité I(ν) à la position considérée. Voir pour plus de détails la thèse de J.
Rodriguez Goicoechea (2003) et le livre de J. Lequeux (20021).
7.1.2 L’équation de transfert radiatif
L’équation de transfert radiatif traduit quant à elle la propagation d’un rayonnement à
travers un milieu. Elle décrit la variation de l’intensité spécifique (Iij(−→r ,−→k , ν)) de ce rayon-
nement à travers une infime tranche ds de ce milieu (voir la Fig 7.1) telle que :
1"Le milieu interstellaire", SAVOIRS ACTUELS, EDP Sciences, CNRS Editions.
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dIij(−→r ,−→k , ν)
ds
= jij(
−→r ,−→k , ν)− αij(−→r ,−→k , ν).Iij(−→r ,−→k , ν) (7.2)
où αij (en cm−1) est le coefficient d’absorption qui représente l’atténuation du rayon-
nement se propageant dans la direction
−→
k depuis la position −→r et où jij est le coefficient
d’émission.
Dans l’Eq. 7.2, on peut introduire une quantité souvent utilisée, la profondeur optique
différentielle définie par dτij(−→r ,−→k , ν) = αij(−→r ,−→k , ν)ds. Si on utilise cette variable, l’Eq. 7.2
s’exprime alors sous la forme suivante :
dIij(−→r ,−→k , ν)
dτij(
−→r ,−→k , ν)
= Sij(−→r ,−→k , ν)− Iij(−→r ,−→k , ν) (7.3)
où Sij(−→r ,−→k , ν) représente la fonction source, qui est définie comme Sij(−→r ,−→k , ν) =
jij(
−→r ,
−→
k ,ν)
αij(
−→r ,
−→
k ,ν)
.
Cette équation nous montre que l’intensité du rayonnement est a priori une fonction non-
locale des coefficients d’émission et d’absorption de la matière (à travers la fonction source).
Pour trouver la solution de l’équation de transfert radiatif, il faut intégrer l’Eq. 7.3.
Or, l’intégrale de l’Eq. 7.3 est difficilement résolvable sauf si on se restreint à certains cas
particuliers (des hypothèses doivent alors être émises). On peut supposer, par exemple, que
la région considérée est homogène et isotherme et donc que Sν = Bν(Tk) soit Tex,ij=Tk est
uniforme dans le milieu considéré. La fonction source est alors constante et on retrouve le
cas de l’approximation ETL. Avec l’Eq. 7.3, on peut aussi étudier les cas d’une transition
optiquement mince (τij ≪ 1) ou optiquement épaisse (τij ≫ 1) d’une molécule.
On peut aussi simplifier les Eqs. 7.1 à 7.3 en étudiant le cas d’une molécule à seulement
deux niveaux : i, niveau haut et j, niveau bas. L’équilibre statistique est résolu alors facilement
(voir la thèse de J. Rodriguez Goicoechea 2003 et le livre de J. Lequeux pour le détail des
calculs suivants2) avec :
ni
nj
=
gi
gj
exp− hνi,j
kbTex
(7.4)
où gj est le poids statistique du niveau j (ou dégénérescence du niveau j)3.
et
Tex =
Tk
1 + kTkhνi,j ln(1 +
Aij
Cij
)
(7.5)
2Comme il est rappelé dans l’introduction de la Partie 2, on ne développera pas tous les calculs utilisés
dans cette modélisation.
3Pour la molécule CO, on a gj= 2J+1
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Dans cette expression (Eq. 7.5), la température d’excitation (Tex) de la transition dépend
de la température cinétique du gaz. On retrouve la thermalisation des niveaux (Tex = Tk)
quand Aij << Cij , Cij étant proportionnel à la densité du milieu, on retrouve le cas ETL
aux fortes densités. De plus, cette expression nous montre que si dans la région étudiée, il
existe un gradient de température cinétique et/ou un gradient de densité alors la température
d’excitation des transitions de la molécule étudiée ne sera plus uniforme. On a aussi dans le
cas d’une molécule à seulement deux niveaux : i, niveau haut et j, niveau bas, une fonction
source de la forme :
Si,j(−→r ,−→k , ν) =
2hν3i,j
c2
[exp (− hνi,j
kbTex,i,j(
−→r ))− 1]
−1 (7.6)
7.1.3 L’approximation LVG
Une résolution numérique itérative non seulement de l’équation de transfert radiatif dans
sa forme générale (Eq. 7.3) mais aussi des équations d’équilibre statistique (Eq. 7.1) peut être
très gourmande en ressources informatiques : plus d’un an en terme de temps de calcul et une
capacité de stockage des données énorme sont nécessaires (pour un pc de bureau classique).
Ceci n’étant pas envisageable, il faut donc faire appel à quelques hypothèses simplificatrices
pour résoudre ces équations en conservant des coûts raisonnables. L’approximation de Sobo-
lev est à cet égard une des techniques les plus utilisées dans le domaine de l’Astrophysique
Moléculaire. C’est vers la fin des années 50 que cette approximation fut pour la première fois
utilisée (Sobolev 1958, 1960) et appliquée un peu plus tard aux émissions atomiques provenant
des enveloppes circumstellaires (Castor 1970).
L’hypothèse principale est l’existence d’un très grand gradient en vitesse dans le milieu
considéré (d’où l’expression LVG : Large Velocity Gradient) qui permet de découpler radiati-
vement les points physiquement rapprochés (effet Doppler). On suppose aussi que si, dans la
région considérée, il y a des points couplés radiativement4 (par d’autres effets), alors les condi-
tions physiques pour tous ces points (Tk, n(H2) et les abondances moléculaires) sont égales,
de façon à ce que les populations des différents niveaux d’énergie de la molécule contenue
dans cette région ne varient alors pas. Ces hypothèses permettent de revenir à un problème
local. La fonction source ne dépend plus que des populations des niveaux d’énergie (Voir les
Eqs. 7.1 et 7.6). De plus, les photons qui s’échappent de la région ainsi décrite, arrivent
directement à l’observateur grâce à l’hypothèse de découplage (pas d’absorption possible).
Dans ce formalisme, bien que le problème reste toujours non linéaire, il devient maintenant
local.
La géométrie la plus souvent utilisée dans l’approximation LVG est la géométrie sphérique
(voir la Fig. 7.2). En effet, elle permet de ramener le problème à une seule variable (−→r ) et elle
convient, en première approximation, à la forme des nuages moléculaires interstellaires. Cette
géométrie est particulièrement adaptée pour modéliser les nuages moléculaires sphériques
contenant une étoile centrale. Elle permet aussi (et surtout) de simplifier l’équation de transfert
radiatif (Eq. 7.2 ou Eq. 7.3) en la ramenant à un nombre restreint de paramètres à déterminer.
L’approximation LVG en symétrie sphérique reste valide tant que la distance de Sobolev
DSob reste plus petite que la longueur typique dans la région considérée, sur laquelle les
conditions physiques et le peuplement des niveaux ne varient pas beaucoup. Par définition,
la distance de Sobolev est calculée à partir du décalage Doppler en fréquence (ν) d’une raie
moléculaire de fréquence (νij) émise par un gaz dont le champ de vitesse est v(−→r ). On a alors
4Par exemple, l’intensité du rayonnement émis en un point −→r est absorbée par un point
−→
r′ avant de
s’échapper de la région considérée.
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Fig. 7.2 – Schéma représentant les hypothèses émises dans la modélisation LVG. < σv >
correspond à la dispersion moyenne des vitesses et Tbg représente la température du corps
noir cosmologique à 2.7 K.
ν = νij(1 − vzc ) le long de la ligne de visée. Cette fréquence varie le long de la ligne de visée
(z). Le gradient s’exprime comme :
|∆ν
∆z
| = νij
c
(
∆vz
∆z
) =
νij
c
|dvz
dz
| (7.7)
et
D−1Sob. =
νij
c
(
∆vz
∆z
)
1
∆ν
(7.8)
où ∆ν est la variation du décalage en fréquence Doppler (ν). Les relations 7.7 et 7.8
montrent que, plus le gradient de vitesse est important (suivant la coordonnée z), plus la
distance de Sobolev sera petite et, meilleure sera la validité de l’approximation LVG (Large
Velocity Gradient).
L’approximation LVG en symétrie sphérique représente un modèle satisfaisant pour les
objets étudiés ici puisque ce sont des régions chaudes et denses (MIS) situées dans les noyaux
de galaxies et que le moment dipolaire de la molécule CO est faible. Dans ces régions, les
effets non-locaux du transfert radiatif restent mineurs et les hypothèses énumérées plus haut
restent valides.
A l’heure actuelle, les modèles LVG utilisent des méthodes numériques itérative pour
résoudre les différentes équations impliquées dans ce type de modélisation (Eqs. 7.1 à 7.3).
Je ne détaillerai pas les étapes du travail de programmation mais pour plus d’information,
le lecteur pourra se reporter au travail de thèse effectué par J. Rodriguez Goicoechea (2003).
Ici, nous avons utilisé les modèles de transfert radiatif développés par M. Pérault à partir
des travaux de Goldreich & Kwan [1974], de Jong et al. [1975] où la source est modélisée
en une seule composante standard sphérique dans laquelle la température et la densité sont
considérées comme uniformes (voir la Fig. 7.2).
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7.2 Procédure d’ajustement du modèle LVG aux observations - Détermination
du meilleur modèle
7.2.1 Les contraintes des modèles
Dans la Partie 1 Chap. 4, on détermine les rapports de raies qui peuvent mieux caractériser
le gaz moléculaire chaud et dense contenu dans les galaxies. Cependant, d’une galaxie à l’autre,
l’échantillon de raies détectées avec le CSO, varie légèrement. Les rapports de raies utilisés
pour contraindre les modèles LVGs (et PDRs, voir la Partie 2 Chap. 8) ne sont donc pas
strictement les mêmes pour toutes les cibles. Ainsi :
⋄ Pour la galaxie des Antennes (NGC 4038 et Overlap), les rapports d’aires intégrées (A
en Kkms−1) utilisés sont donc :
12CO(3−2)
12CO(6−5)
,
12CO(2−1)
12CO(6−5)
et
12CO(3−2)
13CO(3−2)
. Les observations de
NGC 4038 et Overlap en 12CO(4-3) et en 12CO(7-6) souffrent d’une grande incertitude
sur la valeur de Aobs (aires intégrées observées). C’est pourquoi, les rapports faisant
intervenir le 12CO(4-3) et le 12CO(7-6) ne sont pas utilisés pour contraindre les mo-
dèles LVGs. En effet, le rapport S/B du 12CO(4-3) et du 12CO(7-6) sont les plus faibles
parmi toutes les détections obtenues sur NGC 4038 et Overlap (Voir les Figs. 7.9 et
7.10 où par exemple, les intensités du 12CO(4-3) apparaissent significativement trop
faibles pour les deux galaxies et voir les Tables 4.3 et 4.4 dans les annexes du Chap.
4 de la Partie 2). La grande incertitude sur la valeur de 12CO(4-3) est probablement dû
au fait que NGC 4038 et Overlap ont des vitesses VLSR grandes (1634 kms−1 et 1510
kms−1 respectivement, voir la Table 3.1 dans la Partie 1 Chap. 3) ce qui provoque
un fort décalage de la fréquence de la raie observée. Or, un détecteur a une bande en
fréquence limitée (Voir la Partie 1 Chap. 2) avec une réponse optimum au centre de la
bande. Dans cette configuration (détecteur à 492 GHz au CSO pour des objets à VLSR
grande), on observe la raie sur le bord du détecteur. A cet endroit, le gain du récepteur
étant plus faible, la mesure sera de moins bonne qualité (davantage de bruit contamine
la détection et des possibilités d’erreur systématique pour l’étalonnage apparaissent).
Pour ces mêmes sources, mais dans d’autres raies, nous ne sommes pas confronté à ce
problème puisque les fréquences observées sont différentes et les récepteurs utilisés n’ont
pas les mêmes caractéristiques. Cependant, on peut aussi remarquer, dans une moindre
mesure, que le 12CO(7-6) pour NGC 4038 et Overlap présente aussi un faible S/B. Ceci
est probablement dû à une déviation du pointage et non un problème de gain des récep-
teurs. En effet, le pointage à 806 GHz est particulièrement délicat à effectuer car cette
transition de 12CO est beaucoup moins intense que les autres raies à plus bas-J du CO
comme le 12CO(3-2). De plus, en l’absence de planètes (ce qui peut arriver quelque-
fois au cours d’une session d’observation) le pointage du télescope peut s’avérer moins
précis et il peut donc plus facilement dévier. Pour les sources de pointage du CSO, le
bruit du système est aussi plus élevé. La valeur de l’aire intégrée observée est ainsi de
moins bonne qualité (plus grande erreur sur la valeur). Par ailleurs, dans la Table 7.1,
pour NGC 4038 et Overlap, on ne donne pas la valeur du rapport
12CO(1−0)
13CO(1−0)
car aucune
observation en 13CO(1-0) n’a pu être trouvée dans la littérature. Ceci ne gêne en rien
le travail de modélisation puisque ce rapport n’est pas utilisé comme contrainte.
⋄ Pour Henize 2-10, IC 10, IC 342 et NGC 253, nous avons utilisé les rapports d’aires
intégrées suivants :
12CO(3−2)
12CO(4−3)
,
12CO(3−2)
12CO(6−5)
,
12CO(3−2)
12CO(7−6)
,
12CO(2−1)
12CO(7−6)
et
12CO(3−2)
13CO(3−2)
. Pour ces
sources, les détections ont une incertitude faible (6 20%). Dans le cas de IC 10, l’ob-
servation de la raie 12CO(1-0) n’a pas pu être effectuée ni trouvée dans la littérature, le
rapport
12CO(1−0)
13CO(1−0)
ne peut donc pas apparaître dans la Table 7.2. Ceci ne gêne en rien
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le travail de modélisation puisque ce rapport n’est pas utilisé comme contrainte.
⋄ Pour les galaxies M 83 et NGC 6946, nous n’avons pas observé la raie 12CO(7-6)
donc nous avons utilisé les rapports suivants pour contraindre les modèles :
12CO(3−2)
12CO(4−3)
,
12CO(3−2)
12CO(6−5)
,
12CO(2−1)
12CO(6−5)
et
12CO(3−2)
13CO(3−2)
. Par ailleurs, dans la Table 7.1, pour M 83, on ne
donne pas la valeur du rapport
12CO(1−0)
13CO(1−0)
car aucune observation en 13CO(1-0) n’a pu
être trouvée dans la littérature ou directement mesurée. Ceci ne gêne en rien le travail
de modélisation puisque ce rapport n’est pas utilisé comme contrainte.
Le lecteur attentif aura noté que pour les sources NGC 253 et Henize 2-10, le travail
présenté dans ce manuscrit diffère légèrement de celui contenu dans Bayet et al. [2004]. En
effet, de nouvelles observations ont été obtenues depuis et ont été ajoutées aux anciennes
mesures (on notera les différences entre les valeurs des raies 12CO(6-5) et 12CO(7-6) pour
les deux galaxies dans les Tables 2 et 3 de Bayet et al. [2004] et dans les Tables 4.2 et 4.3
présentées dans les annexes de la Partie 1 Chap. 4). Dans ces mêmes tables, les valeurs de
raies 12CO(1-0) et 12CO(2-1) issues de la littérature, pour Henize 2-10 ne sont pas non plus
similaires. En effet, une nouvelle et plus récente analyse de ces données a été entreprise et
explique ces différences. En conséquence, les rapports utilisés pour contraindre les modèles
LVGs (et PDRs) pour NGC 253 et Henize 2-10, diffèrent légèrement, et ce pour les raisons
précédemment citées. Les résultats présentés ici sont donc plus récents mais restent en bon
accord avec les résultats énoncés dans Bayet et al. [2004]. Les conclusions décrites dans Bayet
et al. [2004] pour Henize 2-10 et NGC 253 sont également ici retrouvées et confirmées sur un
plus grand nombre de noyaux de galaxies (davantage de sources étudiées).
7.2.2 La procédure d’ajustement
Pour chaque galaxie de notre échantillon, on va appliquer la modélisation LVG. En com-
parant les prédictions (rapports de raies déduits des modèles) avec les observations (rapports
de raies présentés précédemment), on va isoler le modèle qui reproduit le mieux celles-ci (ou
meilleur modèle). Pour trouver ce modèle LVG, il faut donc réaliser cette comparaison pour
le plus grand nombre de modèles possibles.
Les rapports de raies modélisés vont être obtenus, pour chaque source, en fonction des
conditions physiques initiales introduites dans les modèles LVGs. En effet, un modèle LVG
est défini par les paramètres d’entrée suivants : les caractéristiques spectroscopiques de la
molécule étudiée (niveaux d’énergie, probabilités de transitions, coefficients de collisions,...),
le nombre de transitions souhaité, la température cinétique (Tk) du gaz, la densité (n(H2))
du gaz et la densité de colonne de l’espèce étudiée (symbolisée par X) divisée par la largeur
en vitesse soit (N(X)/∆v). Pour chaque jeu de paramètres (molécule, transition, Tk, n(H2) et
N(X)/∆v), le modèle LVG prédit un jeu d’aires intégrées (Amod). Précisément, chaque modèle
prédit les Amod des transitions 12CO(1-0) à 12CO(15-14) pour les modèles dédiés au 12CO et
prédit les Amod des transitions 13CO(1-0) à 13CO(6-5) pour les modèles axés sur le 13CO. On
combine alors toutes ces valeurs (calculs des rapports de raies prédits) puis on les compare
aux valeurs observées.
Pour optimiser l’ajustement d’un modèle aux données (la molécule étudiée étant fixée),
il faut explorer l’espace des triplets (Tk, n(H2), N(X)/∆v) ; chaque triplet décrivant un
modèle LVG. On a ainsi obtenu 2 854 933 modèles dans une large gamme de paramètres
d’entrée : 10 K < Tk < 255 K par pas de 5 K ; 10 cm−3 < n(H2) < 107 cm−3 et, pour
les raies de monoxide de carbone, 1×1016 cm−2 < N(12CO) < 1×1020 cm−2. L’ensemble des
modèles LVGs pour le 13CO utilise la même gamme de température et de densité mais de plus
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Tab. 7.1 – rapports des aires intégrées (A en Kkms−1) observées et prédites (issues du
“meilleur” modèle LVG) pour M 83, NGC 6946 et les deux positions dans la galaxie des
Antennes (NGC 4038 et Overlap). Nous avons réuni ces quatre sources, deux par deux, car
d’une part, M 83 et NGC 6946 et, d’autre part NGC 4038 et Overlap, utilisent les mêmes
rapports de raies pour contraindre les modèles.
A M 83 NGC 6946 NGC 4038 Overlap
(Kkms−1) observations∗ observations∗ observations∗ observations∗
12CO(3−2)
12CO(4−3)
1.1±0.4a 1.5±0.1a 2.5±1.4 4.8±2.7
12CO(3−2)
12CO(6−5)
1.3±0.4a 3.2±0.7a 1.7±0.3a 2.8±1.3a
12CO(3−2)
12CO(7−6)
- - 31.1±24.7 21.8±17.7
12CO(2−1)
12CO(6−5)
1.3±0.1a 4.1±0.9a 1.6±0.5a 2.4±1.4a
12CO(2−1)
12CO(7−6)
- - 30.4±28.9 18.4±17.5
12CO(3−2)
13CO(3−2)
8.5±2.6a 17.1±2.0a 18.0±11.0a 25.0±8.0a,b
12CO(1−0)
13CO(1−0)
- 11.1±4.4 - -
12CO(2−1)
13CO(2−1)
3.4±0.4 20.7±4.6 15.1±6.2 16.5±6.6
modèle LVG modèle LVG modèle LVG modèle LVG
TK =70 K TK =145 K TK =40 K TK =145 K
12CO(3−2)
12CO(4−3)
1.1 1.4 1.1 1.2
12CO(3−2)
12CO(6−5)
1.3 4.2 1.7 2.8
12CO(3−2)
12CO(7−6)
1.7 10.6 3.0 6.2
12CO(2−1)
12CO(6−5)
1.3 4.9 1.5 2.4
12CO(2−1)
12CO(7−6)
1.6 12.3 2.7 5.2
12CO(3−2)
13CO(3−2)
8.3 16.5 17.4 25.1
12CO(1−0)
13CO(1−0)
25.7 20.4 34.4 38.1
12CO(2−1)
13CO(2−1)
13.0 13.0 23.0 29.2
∗ : rapports déduits des observations marquées d’un astérisque dans la Table 4.4, située dans
les annexes de la Partie 1 Chap. 4 ; a : valeurs utilisées comme contraintes pour les modèles
LVGs (voir le texte) ; b : Voir la Table 2 dans Zhu et al. [2003] ; - : valeurs non observées et
non trouvées dans la littérature.
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Tab. 7.2 – rapports des aires intégrées (A en Kkms−1) observées et prédites (issues du
“meilleur” modèle LVG) pour Henize 2-10, IC 10, IC 342 et NGC 253. Nous avons regroupé
dans cette table ces quatre galaxies puisque les mêmes rapports (voir la première colonne) ont
été utilisés pour contraindre les modèles LVGs et déduire le meilleur modèle (voir le texte).
A Henize 2-10 IC 10 IC 342 NGC 253
(Kkms−1) observations∗ observations∗ observations∗ observations∗
12CO(3−2)
12CO(4−3)
1.1±0.4a 1.8±0.3a 1.8±0.2a 0.8±0.3a
12CO(3−2)
12CO(6−5)
2.3±0.9a 2.2±0.4a 4.1±0.4a 1.5±0.6a
12CO(3−2)
12CO(7−6)
2.5±1.0a 7.0±1.9a 11.7±1.3a 2.8±1.1a
12CO(2−1)
12CO(7−6)
3.6±1.0a 8.7±3.7a 18.3±1.8a 3.6±1.1a
12CO(3−2)
13CO(3−2)
8.9±4.1a 10.3±2.1a 5.5±0.7a 9.1±3.1a
12CO(1−0)
13CO(1−0)
15.3±5.7 - 11.3±0.4 11.5±2.2
12CO(2−1)
13CO(2−1)
19.2±5.8 15.4±6.2 10.9±0.5 13.0±3.0
modèle LVG modèle LVG modèle LVG modèle LVG
TK =140 K TK =25 K TK =45 K TK =45 K
12CO(3−2)
12CO(4−3)
1.2 1.2 1.3 1.1
12CO(3−2)
12CO(6−5)
2.0 2.6 4.1 1.7
12CO(3−2)
12CO(7−6)
3.2 8.0 14.5 3.2
12CO(2−1)
12CO(7−6)
2.5 8.7 16.7 3.1
12CO(3−2)
13CO(3−2)
8.3 10.4 6.2 11.7
12CO(1−0)
13CO(1−0)
14.9 26.2 4.6 28.7
12CO(2−1)
13CO(2−1)
7.8 13.1 3.9 16.4
∗ : rapports déduits des observations marquées d’un astérisque dans la Table 4.4, située dans
les annexes de la Partie 1 Chap. 4 ; a : valeurs utilisées comme contraintes pour les modèles
LVGs (voir le texte) ; - : valeurs non observées et non trouvées dans la littérature.
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faible densités de colonne. Nous avons utilisé un rapport d’abondance 12CO/13CO = 405 donc
l’intervalle en N(13CO) vaut : 1×10
16
40 cm
−2 < N(13CO) < 1×10
20
40 cm
−2 soit 2.5×1014 cm−2 <
N(13CO) < 2.5×1018 cm−2. Pour arrondir, l’intervalle étudié a été 1×1014 cm−2 < N(13CO)
< 1×1019 cm−2. Pour chaque noyau de galaxie étudié, la largeur à mi-hauteur de la raie la
plus souvent mesurée (12CO(3-2)) a été choisie comme estimation de la dispersion en vitesse
(∆v). Pour chaque galaxie, la valeur de (∆v) est répertoriée dans la Table 7.3). Ainsi, on ne
donne pas directement les intervalles en N(X)/∆v (N(12CO/∆v) et N(13CO)/∆v) puisqu’ils
varient selon la source, mais on présente plutôt l’intervalle général en N(X).
Comme pourra le remarquer le lecteur, nous n’avons pas travaillé sur la modélisation du
carbone atomique C mais uniquement sur le monoxide de carbone (12CO et 13CO) car pour
la majeure partie des sources observées, plusieurs raies de 12CO et de 13CO ont été obtenues
tandis qu’une seule raie de C a pu être détectée. Ceci représente pour cette dernière espèce,
un nombre insuffisant de transitions pour contraindre correctement les modèles.
Un lourd travail d’analyse des prédictions (Amod) et de calculs de rapports de raies a donc,
par la suite, été entrepris. La combinaison des prédictions des modèles, ainsi que l’optimisation
de la comparaison des dits modèles aux observations ont été effectués avec la plus grande
attention.
Parmi tous les triplets (Tk, n(H2), N(X)/∆v), on isole celui qui reproduit le mieux les ob-
servations grâce à une méthode des moindres carrés (χ2). Cette méthode consiste à calculer les
différences existant entre chaque rapport observé et prédit en tenant compte des erreurs
sur les rapports observés (voir l’Eq. 7.9). Seules les erreurs sur les rapports observés soit
les erreurs sur les Aobs sont alors pris en compte6. On utilise la formule suivante :
χ2 =
N
1
Σ1n
[
(rapn,obs − rapn,mod)2
err2n,obs
]
(7.9)
où n symbolise le nième rapport, N représente le nombre total de rapports (ou contraintes)
utilisés (4 à 5 suivant les sources) et où rapn,obs(ou mod) désigne le nième rapport observé (res-
pectivement, modélisé) et errn,obs correspond à l’erreur du nième rapport observé. Pour utiliser
la méthode des moindres carrées, il faut que les rapports intervenant dans l’Eq. 7.9 soient
indépendants les uns des autres. Les redondances dans les calculs sont ainsi évitées, on n’ac-
corde pas plus de poids à une observation qu’à une autre (seules les erreurs des observations
interviennent).
Pour déterminer le meilleur modèle, on trie les χ2 obtenus par l’Eq. 7.9 et on cherche
parmi ces valeurs laquelle est la plus petite : c’est la minimisation par les moindres carrés.
Cette valeur minimale est appelée χ2min. Il n’existe qu’une seule valeur de χ
2
min par source,
qui correspond à un seul modèle donc un seul jeu de paramètres (Tk, n(H2), N(12CO)/∆v,
N(13CO)/∆v). C’est ce modèle qui doit théoriquement reproduire le mieux les observations.
Cependant, en regardant plus attentivement les résultats de cette minimisation, il s’avère
que plusieurs modèles peuvent, suivant les sources, être plus ou moins le(s) meilleur(s) mo-
dèle(s). En effet pour ces modèles, la différence entre le χ2 et le χ2min est très faible. Pour
décrire la répartition des modèles autour du χ2min, on a calculé pour chaque modèle la valeur
suivante : ∆χ2 = |χ2 − χ2min|. On compare alors la répartition des ∆χ2 à travers des gra-
phiques Tk en fonction de ∆χ2, n(H2) en fonction de ∆χ2 ou encore N(12CO)/∆v en fonction
5Le choix de ce rapport est discuté et justifié dans Bayet et al. [2004, 2005].
6Pour calculer cette erreur, on utilise la formule suivante : soient deux valeurs A±δA et B±δB alors l’erreur
commise sur le rapport A/B vaut : δ(A/B) = A/B ×(δA/A + δB/B), voir les Tables 7.1 et 7.2.
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de (∆χ2)7.
Il apparaît plus commode pour l’interprétation de ces courbes de tracer des isocontours
de ∆χ2 dans un graphique Tk en fonction de n(H2) en fixant la valeur de N(12CO)/∆v7
Pratiquement, on ne fixe pas une valeur en N(12CO)/∆v mais un intervalle de valeurs pour que
le nombre de points utilisés pour tracer les isocontours soit suffisant (chaque point correspond
à un modèle LVG). En effet, tous les points forment une grille mais qui n’est pas toujours
régulière dans l’espace des paramètres (Tk, n(H2)). Pour tracer les isocontours, nous avons
donc recours à une interpolation des points manquants. Si le nombre de points de la grille
est insuffisant, l’interpolation devient incorrecte voire impossible. Il faut donc une grille de
points assez serrée en Tk et en n(H2) pour avoir des isocontours représentatifs. L’intervalle
en N(12CO)/∆v reste évidemment toujours centré sur la valeur de N(12CO)/∆v du meilleur
modèle (χ2min).
Les Figs. 7.3 et 7.4 présentent ainsi les isocontours de ∆χ2 pour les noyaux de M 83 (en
haut à gauche de la Fig. 7.3), de NGC 6946 (en haut à droite de la Fig. 7.3), d’Overlap (en
bas à gauche de la Fig. 7.3), de Henize 2-10 (en bas à droite de la Fig. 7.3), de NGC 4038 (en
haut à gauche de la Fig. 7.4), de NGC 253 (en haut à droite de la Fig. 7.4), de IC 10 (en bas à
gauche de la Fig. 7.4) et de IC 342 (en bas à droite de la Fig. 7.4). L’intervalle en N(12CO)/∆v
est spécifié sur chaque graphique (en haut) et est centré sur la valeur répertoriée dans la Table
7.3. Ces figures n’ont pas toutes les mêmes échelles en abscisse et en ordonnée ; ces échelles
sont adaptées à chaque source. Dans ces graphiques, on s’est limité aux modèles (Tk, n(H2),
N(12CO)/∆v) ayant ∆χ2 < 4 (modèles proches à 2 σ du meilleur modèle représenté par le
dernier isocontour, voir les Figs. 7.3 et 7.4). On remarquera que le fait de se fixer un intervalle
en N(12CO)/∆v centré autour de la valeur issue du meilleur modèle, et de ne prendre que
les modèles ayant un ∆χ2 < 4, soustrait à l’espace des paramètres (Tk, n(H2)), un certain
nombre de modèles (par exemple ceux tels que n(H2)> 1 × 106 cm−3 ou certains qui ont Tk .
20K). Ces derniers modèles ne représentent donc pas correctement les conditions physiques du
milieu étudié. De même, il paraît difficile d’avoir des températures cinétiques telles que Tk >
200K à l’échelle observée pour ces galaxies (voir la Partie 2 Chap. 8). Tous ces modèles sont
donc soit exclus naturellement de la procédure d’ajustement des données (pas d’isocontours
tracé pour des modèles ayant un ∆χ2 > 4) soit à exclure manuellement par la suite (comme
par exemple pour NGC 6946, les zones les plus sombres ne peuvent pas être acceptées comme
des zones de meilleurs modèles).
L’étude détaillée de chaque figure est particulièrement intéressante : les zones les plus
sombres sont celles qui correspondent aux modèles qui reproduisent le mieux les observations,
puisque ce sont les modèles qui ont les ∆χ2 les plus faibles (voir les valeurs des isocontours sur
les graphes). Autrement dit, dans ces zones, les modèles ont un χ2 très proche du χ2min. Les
triplets (Tk, n(H2), N(12CO)/∆v) définissant ces modèles sont donc les caractéristiques phy-
siques qui sont les plus réalistes pour décrire les propriétés du milieu étudié (gaz moléculaire
chaud et dense). Si on étudie plus précisément la forme de ces zones de meilleurs modèles, on
distingue trois "types" de zones : celles décrites par M 83, NGC 6946, Overlap et Henize 2-10
(voir la Fig. 7.3), celles qui concernent NGC 4038, NGC 253 et IC 10, et enfin la zone de
∆χ2 minimum de IC 342 (en bas à droite de la Fig. 7.4). Les isocontours de ∆χ2 du premier
groupe de galaxies sont plutôt allongés suivant la température cinétique tandis que ceux du
deuxième groupe de noyaux semblent davantage étendus en densité. Mais encore, ces zones de
7On rappelle que l’on a supposé un rapport d’abondance de 40 soit
12
CO
13CO
= 40. Comparer la répartition
des modèles autour du χ2min dans des graphiques faisant intervenir N(
12CO) revient exactement à comparer
la répartition des modèles autour du χ2min dans des graphiques faisant intervenir N(
13CO) avec un décalage
de 40 dans l’échelle en N(CO). Dorénavant, on ne se souciera plus d’interpréter les résultats en N(13CO) mais
on les exprimera seulement en fonction de N(12CO). Un facteur de 40 sera à appliquer aux résultats si on veut
les exprimer à nouveaux en 13CO
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Fig. 7.3 – Isocontours de ∆χ2 dans un graphique Tk en fonction de n(H2) pour M 83 (en
haut à gauche), NGC 6946 (en haut à droite), Overlap (en bas à gauche) et Henize 2-10 (en
bas à droite). Les valeurs de ∆χ2 (minimisation par la méthode des moindres carrés, voir le
texte) et le pas utilisé varient selon la galaxie (voir en haut de chaque graphique). Pour chaque
source, la valeur N(12CO)/∆v du meilleur modèle n’est pas directement utilisée mais on se
sert plutôt d’un intervalle autour de cette meilleure valeur (voir en haut de chaque graphique
et voir le texte). Les modèles ayant un ∆χ2 >4 ne sont pas pris en compte dans ces figures
(pas d’isocontours). Chaque croix correspond à une solution d’un modèle LVG soit un triplet
(Tk, n(H2), N(CO)/∆v) pour lequel les intensités des transitions moléculaires (12CO et 13CO)
ont été calculées. L’intersection des deux droites marque la position du meilleur modèle dont
les paramètres sont répertoriés dans la Table 7.3.
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Fig. 7.4 – Isocontours de ∆χ2 dans un graphique Tk en fonction de n(H2) pour NGC 4038
(en haut à gauche), NGC 253 (en haut à droite), IC 10 (en bas à gauche) et IC 342 (en bas
à droite). Voir la légende de la Fig. 7.3 et voir le texte.
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meilleurs modèles sont respectivement étroites en densité pour le premier groupe de galaxies,
et étroites en Tk pour le deuxième groupe. Autrement dit, pour M 83, NGC 6946, Overlap et
Henize 2-10, les modèles LVGs sont bien contraints en densité mais l’intervalle en température
cinétique est large ; pour NGC 4038, NGC 253 et IC 10, c’est le contraire, les modèles LVGs
sont bien contraints en Tk mais l’intervalle en n(H2) est large. En ce qui concerne IC 342,
la zone qui définit les meilleurs modèles semble à la fois étroite en Tk et en n(H2), ce qui
veut dire que les modèles LVGs dans ce cas, sont bien contraints à la fois en densité et en
température cinétique.
Bien sûr, toutes ces tendances sont plus ou moins marquées suivant la source. Un maillage
plus serré serait nécessaire autour de la zone de meilleurs modèles pour mieux la démarquer
mais cela requiert beaucoup de temps de calcul et d’analyse supplémentaires. Dans tous les
cas, nous restons limité par les erreurs de mesures. Il est possible que les tendances décrites
plus haut soient plus ou moins marquées à cause de la qualité même des observations. En
effet, celles-ci sont directement prises en compte lors des calculs de χ2 (via les erreurs) donc
dans la détermination du χ2min et du ∆χ
2. Une amélioration des observations serait ainsi la
bienvenue afin de réduire les erreurs sur les valeurs obtenues. Malheureusement ceci nécessite
du temps d’observation sur les radiotélescopes déjà très réclamés, et d’excellentes conditions
atmosphériques, pas toujours accessibles.
Malgré la dégénérescence des solutions proposées par les modèles LVGs pour reproduire
les observations, dégénérescence clairement identifiée par la forme des zones de meilleurs
modèles présentées sur les Figs. 7.3 et 7.4, les rapports d’aire intégrée prédits à partir
des modèles appartenant à ces zones sont très similaires (différence entre les modèles 63%).
Les paramètres physiques des modèles considérés comme les meilleurs déterminent donc (au
premier ordre) les propriétés physiques moyennes du gaz moléculaire chaud et dense. Sur les
Figs. 7.3 et 7.4, apparaissent deux droites concourantes en un point. Ce point symbolise
le meilleur modèle choisi parmi tous les modèles appartenant à la zone la plus sombre. Ce
choix à été motivé par les résultats des calculs de ∆χ2 et par la compatibilité des paramètres
physiques issus des modèles avec notre connaissance actuelle du MIS. Les caractéristiques de
ce meilleur modèle sont indiquées, pour chaque source, dans la Table 7.3, tout en gardant
à l’esprit que les barres d’erreur, suivant les sources, en Tk ou en n(H2), peuvent être plus
ou moins importantes (voir les Figs. 7.3 et 7.4). Dans la littérature, on trouve souvent ce
genre de paramètres physiques mais il est rare que l’on discute, comme ici, de leur pertinence.
Malgré donc la relative dégénérescence dans les estimations des conditions physiques, une
caractéristique de ces modèles qui semble robuste est la prédiction des intensités des raies non
observées (voir la Sect. 7.4).
Dans la section suivante, nous présentons pour chaque noyau de galaxie les caractéristiques
physiques du meilleur modèle LVG choisi (voir la Table 7.3 et les Figs. 7.5 à 7.12) et nous
étudions les paramètres pouvant contribuer à lever partiellement la dégénérescence observée.
7.3 Résultats obtenus sur notre échantillon de galaxies
7.3.1 Les paramètres physiques du meilleur modèle
Pour chaque noyau, on a répertorié dans la Table 7.3 les paramètres physiques (ou d’en-
trée) du modèle LVG considéré comme le meilleur. Ces paramètres physiques sont ceux qui
reproduisent le mieux les observations sous les hypothèses de l’approximation LVG. A partir
de ces paramètres physiques, les modèles LVGs nous prédisent des aires intégrées (Amod en
Kkms−1) des raies 12CO(1-0) jusqu’à 12CO(15-14), et des raies 13CO(1-0) jusqu’à 13CO(6-
5). Pour calculer les taux de refroidissement du 12CO et du 13CO modélisés, on doit d’abord
exprimer les intensités modélisées Imod (Wm−2sr−1) à partir des aires intégrées Amod des diffé-
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rentes transitions de 12CO et de 13CO. Pour cela, on utilise les Eqs. 4.1, 4.2 et 4.3 présentées
dans la Partie Chap. 4. Une fois les intensités Imod obtenues pour les raies 12CO(1-0) jusqu’à
12CO(15-14), et des raies 13CO(1-0) jusqu’à 13CO(6-5), on somme celles-ci et on obtient une
valeur du taux de refroidissement modélisé du 12CO et du 13CO qui peut être comparée à la
valeur observée (voir la Table 7.3 où l’on rappelle pour chaque noyau la valeur des taux issus
des observations).
On peut remarquer un bon accord entre les valeurs observées et prédites du taux de 12CO
pour les galaxies Henize 2-10, IC 10, IC 342 et NGC 253 pour lesquelles on a un facteur < 1.7
entre la valeur prédite et observée. Pour M 83 et NGC 6946, la raie de 12CO(7-6) n’a pas été
détectée. Or cette raie comme on le verra par la suite de l’analyse des modèles, est une des
raies qui contribue le plus au refroidissement du 12CO8. C’est pourquoi, les valeurs prédites
diffèrent significativement des valeurs observées (facteur de 3.9 pour M 83 et de 1.9 pour NGC
6946). Pour Overlap et NGC 4038, l’écart entre le taux prédit et observé (facteur de 2.7 pour
les deux sources) est sûrement dû aux trop faibles valeurs des observations en 12CO(4-3) et
en 12CO(7-6) qui ont, comme il a été déjà précédemment expliqué, une grande incertitude.
8Ce que l’on avait déjà noté pour les autres galaxies en ce qui concerne les valeurs de taux de refroidissement
observés.
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Tab. 7.3 – Paramètres physiques (pour les barres d’erreurs de ces paramètres, voir la Sect. 7.2 et les Figs. 7.3 et 7.4) du meilleur modèle LVG
pour les galaxies Henize 2-10, IC 10, IC 342, M 83, NGC 4038, Overlap et NGC 6946. Pour comparer les observations et les modèles, les taux
de refroidissement du 12CO et 13CO déduits des observations et les valeurs obtenues à partir des modèles LVGs sont donnés dans les dernières
lignes.
Henize 2-10 IC 10 IC 342 M 83 NGC 4038 Overlap NGC 253 NGC 6946
N(12CO)/∆va 2.2×1017 3.5×1016 3.5×1017 1.3×1017 3.0×1016 2.2×1016 5.0×1016 7.0×1016
(cm−2/kms−1)
n(H2) (cm−3) 2.8× 103 4.7× 105 1.6× 103 4.5× 104 2.5×105 8.0×103 6.5×104 1.7×103
TK (K) 140 25 45 70 40 145 45 145
12C
13C
b
40 40 40 40 40 40 40 40
∆va (kms−1) 60 15 54 91 92 155 187 158
FRc 2.98× 10−3 5.24× 10−2 6.87× 10−2 1.89× 10−2 1.44× 10−2 1.07× 10−2 1.54× 10−1 2.53× 10−2
Taux de
refroidissement 1.0× 10−8 6.3× 10−9 4.0× 10−8 1.6× 10−7 3.2× 10−8 3.2× 10−8 7.5× 10−7 5.8× 10−8
du 12CO prédit
(Wm−2sr−1)
Taux de
refroidissement 2.4× 10−10 2.5× 10−10 1.8× 10−9 4.9× 10−9 7.8× 10−10 5.4× 10−10 2.5× 10−8 1.2× 10−9
du 13CO prédit
(Wm−2sr−1)
Taux de
refroidissement 5.9× 10−9 4.7× 10−9 2.7× 10−8 4.1× 10−8 1.2× 10−8 1.2× 10−8 4.9× 10−7 3.1× 10−8
du 12CO observé
(Wm−2sr−1)
Taux de
refroidissement 5.9× 10−11 5.2× 10−11 9.3× 10−10 7.5× 10−10 1.0× 10−10 6.8× 10−11 4.3× 10−9 4.1× 10−10
du 13CO observé
(Wm−2sr−1)
a : déduits des ajustements gaussiens de la raie 12CO(3-2) ; b :
12C
13C
supposé ; c : facteur de remplissage (FR) de la région émettrice de CO sous
un lobe principal de 21.9"
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7.3.2 Les taux de refroidissement déduits
En ce qui concerne le taux de refroidissement provenant de 13CO, les valeurs observées
sont évidemment très différentes des valeurs prédites. Pour Henize 2-10, IC 10, IC 342, M 83,
NGC 253, NGC 4038 & Overlap et NGC 6946, les facteurs entre les taux prédits et observés
sont respectivement de 4.1, 4.8, 1.9, 6.5, 7.8, 7.9, 5.8 et 2.9. Le premier paramètre essentiel
pouvant expliquer ces différences est clairement le degré de complétude de l’échantillon des
raies observées. Le fait de calculer les taux de refroidissement prédit du 13CO avec des raies
allant de 13CO(1-0) jusqu’à 13CO(6-5) justifie les larges écarts obtenus puisque dans la plupart
des sources, seules les raies 13CO(1-0), 13CO(2-1) et 13CO(3-2) ont été détectées (pour IC 10,
M 83, NGC 4038 et Overlap, il manque même l’observation en 13CO(1-0)). Pour mieux définir
le refroidissement dû à 13CO dans le milieu interstellaire des galaxies, il faudrait mesurer les
raies 13CO(4-3), 13CO(5-4) et 13CO(6-5) qui sont, comme on va le montrer plus tard, parmi
les raies qui contribuent le plus à ce refroidissement. Un autre paramètre peut aussi intervenir
pour expliquer ces écarts. Suivant la galaxie, nous avons utilisés des rapports d’aires intégrées
différents, mais tous, utilisant les plus hautes transitions de 12CO et seulement un seul rapport
faisant intervenir une transition de 13CO. Les solutions (meilleurs modèles LVGs) que nous
avons obtenues (contraints principalement par des rapports en 12CO) ne sont donc peut-
être par des modèles adaptés pour décrire les propriétés physiques du gaz responsable de
l’émission en 13CO. Les prédictions formulées ici pour le 13CO ne sont donc peut-être pas
les plus pertinentes. Ceci est particulièrement intéressant puisqu’avec les présents et futurs
radiotélescopes comme CARMA, IRAM-PdB, SMA, ALMA et Herschel, les raies à haut-J du
13CO deviennent accessibles. Dans un futur plus ou moins proche, le même travail que celui
effectué sur les raies à haut-J du 12CO présenté dans ce manuscrit sera donc particulièrement
intéressant à mener sur les raies à haut-J du 13CO. Une comparaison des propriétés physiques
obtenues pour le gaz moléculaire décrit par le 12CO et le 13CO pourrait davantage nous en
apprendre sur le refroidissement des nuages moléculaires, soit sur l’activité de la formation
stellaire.
7.3.3 La contribution des raies aux taux de refroidissement prédits
Pour chaque source, la contribution des différentes raies au taux de refroidissement modé-
lisé est la suivante : pour Henize 2-10, les raies qui contribuent le plus au refroidissement prédit
du 12CO sont les raies 12CO(6-5) (19.6% de l’intensité totale), 12CO(7-6) (19.3%) et 12CO(5-
4) (15.7%) ; pour IC 10, ce sont les raies 12CO(5-4) (26.6%), 12CO(6-5) (25.8%) et 12CO(4-3)
(17.5%). Pour IC 342, ce sont les raies 12CO(5-4) (27.4%), 12CO(6-5) (22.2%) et 12CO(4-3)
(21.3%) tandis que pour NGC 253 ce sont les raies 12CO(6-5) (24.7%), 12CO(7-6) (21.3%)
et 12CO(5-4)(19.5%). Pour M 83, ce sont les raies 12CO(7-6) (20.4%), 12CO(8-7) (20.3%) et
12CO(6-5) (16.1%) qui dominent le refroidissement. Pour NGC 4038 et Overlap, la majeure
contribution au taux de refroidissement modélisé est due respectivement aux raies 12CO(6-5)
(23.7%), 12CO(7-6) (21.1%) et 12CO(5-4) (18.6%) et aux raies 12CO(5-4) (21.2%), 12CO(6-5)
(21.1%) et 12CO(7-6) (15.4%). Enfin, pour NGC 6946, ce sont les raies 12CO(5-4)(22.7%),
12CO(6-5) (19.8%) et 12CO(4-3) (18.5%) qui sont les raies dominantes.
Pour le calcul du taux de refroidissement modélisé du 13CO, on voit également la domina-
tion des raies à haut-J mais plutôt vers J=4-3, 5-4 que vers J=6-5, 7-6 : pour Henize 2-10, les
raies qui contribuent le plus à ce taux modélisé sont les raies 13CO(4-3) (29.6% de l’intensité
totale), 13CO(5-4) (24.7%) et 13CO(3-2) (22.0%). Pour IC 10 et IC 342, on a respectivement
les contributions suivantes : 13CO(4-3) (30.3%), 13CO(5-4) (29.4%) et 13CO(3-2) (17.8%) et
les raies 13CO(3-2) (35.8%), 13CO(4-3) (27.4%) et 13CO(2-1) (19.3%). Pour la galaxie M 83
les raies dominant le refroidissement sont les raies 13CO(5-4) (33.7%), 13CO(6-5) (32.6%) et
13CO(4-3) (22.9%) tandis que pour NGC 4038 on a les raies suivantes : 13CO(5-4) (33.1%),
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Fig. 7.5 – Meilleurs modèles LVG et PDR comparés aux observations pour le noyau de la
galaxie Henize 2-10 (Voir les Tables 7.3 et 8.3 qui répertorient les paramètres physiques
utilisés dans ces modèles). Du côté gauche, nous avons tracé les aires intégrées en Kkms−1
en fonction de Jupper (voir le texte). Du côté droit, nous avons représenté les intensités en
Wm−2sr−1 en fonction de Jupper. Sur toutes les figures, les triangles gris symbolisent les
résultats des modèles LVGs tandis que les carrés gris représentent ceux des modèles PDRs
(voir les Chaps. 7 and 8). Les observations (et leurs barres d’erreurs) combinant nos données
et les travaux trouvés dans la littérature sont indiqués par des points. Les observations en
13CO sont représentées avec des points blancs tandis que les transitions en 12CO utilisent des
points noirs.
13CO(6-5) (31.0%) et 12CO(4-3) (23.6%). Pour finir, les raies qui contribuent le plus au taux
de refroidissement modélisé du 13CO pour respectivement Overlap et NGC 253 et NGC 6946
sont les raies 13CO(5-4) (29.8%), 13CO(4-3) (28.4%) et 13CO(6-5) (22.7%), les raies 13CO(5-4)
(33.0%), 13CO(4-3) (26.8%) et 13CO(6-5) (25.4%) et les raies 13CO(4-3) (28.2%), 13CO(3-2)
(27.0%) et 13CO(5-4) (20.1%).
Les raies à haut-J (Jupper &3-4) sont donc fondamentales pour une bonne estimation de
l’énergie totale rayonnée (refroidissement) du gaz moléculaire. Elles permettent d’accroître
ainsi notre connaissance des processus physiques régnant aux cœurs de galaxies et à l’origine
de la formation de nouvelles étoiles.
7.3.4 Prédictions des modèles
Malgré une incertitude dans l’estimation des conditions physiques pouvant le mieux re-
produire les rapports de raies observés, incertitude due à une dégénérescence des solutions
LVGs, il apparaît cependant une réelle robustesse dans les prédictions (aires intégrées et in-
tensités en fonction de Jupper) des différentes raies non observables. En effet, les modèles LVGs
appartenant aux zones de meilleurs modèles décrites dans les Figs. 7.3 et 7.4 donnent des
courbes de refroidissement similaires. Ce sont les Figs. 7.5 à 7.12 qui présentent ces courbes
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Fig. 7.6 – Meilleurs modèles LVG et PDR comparés aux observations pour le noyau de la
galaxie IC 10 (Voir les Tables 7.3 et 8.3 qui répertorient les paramètres physiques utilisés
dans ces modèles). Voir la légende de la Fig. 7.5.
Fig. 7.7 – Meilleurs modèles LVG et PDR comparés aux observations pour le noyau de la
galaxie IC 342 (Voir les Tables 7.3 et 8.3 qui répertorient les paramètres physiques utilisés
dans ces modèles). Voir la légende de la Fig. 7.5.
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Fig. 7.8 – Meilleurs modèles LVG et PDR comparés aux observations pour le noyau de la
galaxie M 83 (Voir les Tables 7.3 et 8.3 qui répertorient les paramètres physiques utilisés
dans ces modèles). Voir la légende de la Fig. 7.5.
Fig. 7.9 – Meilleurs modèles LVG et PDR comparés aux observations pour le noyau NGC
4038 dans la galaxie des Antennes (Voir les Tables 7.3 et 8.3 qui répertorient les paramètres
physiques utilisés dans ces modèles). Voir la légende de la Fig. 7.5.
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Fig. 7.10 – Meilleurs modèles LVG et PDR comparés aux observations pour la position Over-
lap dans la galaxie des Antennes (Voir les Tables 7.3 et 8.3 qui répertorient les paramètres
physiques utilisés dans ces modèles). Voir la légende de la Fig. 7.5.
Fig. 7.11 – Meilleurs modèles LVG et PDR comparés aux observations pour le noyau de la
galaxie NGC 253 (Voir les Tables 7.3 et 8.3 qui répertorient les paramètres physiques utilisés
dans ces modèles). Voir la légende de la Fig. 7.5.
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Fig. 7.12 – Meilleurs modèles LVG et PDR comparés aux observations pour le noyau de
la galaxie NGC 6946 (Voir les Tables 7.3 et 8.3 qui répertorient les paramètres physiques
utilisés dans ces modèles). Voir la légende de la Fig. 7.5.
d’énergie totale rayonnée du gaz moléculaire pour les galaxies suivantes : Henize 2-10, IC 10,
IC 342, M 83, NGC 4038 & Overlap, NGC 253 et NGC 6946. A droite de chaque figure, on
a tracé les aires intégrées observées et prédites (en Kkms−1) en fonction de Jupper soit en
fonction du niveau rotationnel le plus haut de la transition (on rappelle par exemple, dans la
transition 12CO(6-5), le Jupper vaut 6 et le Jlower vaut 5). A gauche de chaque graphique, on
a tracé les intensités observées et prédites (en Wm−2sr−1) en fonction de Jupper. Les symboles
utilisés pour les observations (12CO et 13CO) comme pour les modèles (LVGs et PDRs) sont
précisés en haut des figures. Les aires intégrées et les intensités prédites englobent les raies
12CO(1-0) jusqu’à 12CO(15-14) et 13CO(1-0) jusqu’à 13CO(6-5) pour chaque galaxie . Ces
figures résument tous les résultats issus des modélisations LVG et PDR.
On peut voir que dans l’ensemble, les points observés et prédits sont en bon accord, pour
les raies à haut-J du CO. On rappellera que notre étude se focalisant sur le gaz moléculaire
chaud et dense, caractérisé par les hautes transitions du CO, il semble naturel que les prédic-
tions LVGs (comme PDRs) soient moins satisfaisantes pour les raies à bas-J du CO. Il serait
particulièrement intéressant de mener une étude approfondie sur la contribution du gaz froid
dans les émissions des raies "critiques" comme la raie 12CO(3-2) qui peut aussi caractériser le
gaz moléculaire plus froid. En effet, pour correctement reproduire le gaz moléculaire du MIS,
il faut utiliser plusieurs composantes LVGs axés sur les différents types de gaz (par exemple,
ici, gaz froid et chaud). Une étude plus précise pourrait consister à ajuster à la raie 12CO(3-2),
cette composante LVG froide et d’ainsi déduire la contamination du gaz froid dans l’émission
du gaz moléculaire tracé par la raie 12CO(3-2). Un intérêt peut aussi résider dans l’obten-
tion des propriétés physiques de cette composante froide. Dans la littérature, il n’est ainsi
pas rare de trouver des résultats de modèles LVGs multi-composantes [Bradford et al., 2003,
Israel et al., 1991, 1995, 1998, Israel & Baas, 2002]. Ceci a été aussi réalisé sur NGC 253 par
Harrison et al. [1999] et Bradford et al. [2003] mais ce n’est pas notre but ici. Ici, notre étude
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se restreint au gaz moléculaire chaud et dense, c’est pourquoi ce travail multi-composantes
LVGs n’a pas été poursuivi.
Notre travail de recherche sur la composante chaude et dense du gaz interstellaire appa-
raît comme extrêmement pertinent notamment lors de la préparation de certaines observations
futures , par exemple, avec ALMAou Herschel, puisque les prédictions des raies non encore
accessibles sont robustes. De plus, il s’avère que pour les objets lointains, difficilement obser-
vables, que ces courbes de refroidissement du gaz moléculaire chaud et dense prennent un tout
nouvel intérêt. Pour ces objets lointains, on peut superposer les quelques détections obtenues
en CO à ces courbes d’énergie totale rayonnée et ainsi prédire au premier ordre, une valeur
du taux global de refroidissement. Nous verrons dans le chapitre suivant que ces courbes de
refroidissement (Figs. 7.5 à 7.12) ont aussi un caractère prédictif fort du point de vue de
l’activité stellaire des galaxies. En effet, la position (Jupper) du maximum d’intensité de ces
courbes semble varier d’un type de noyau à l’autre (Voir la Sect. 8.4).
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A partir de ce travail, il apparaît que les modèles LVGs reproduisent assez bien les taux de
refroidissement observés du CO, à condition que les raies détectées soient en nombre suffisant.
Même si plusieurs modèles peuvent reproduire correctement les observations (dégénérescence
des modèles établie par l’existence de zones de ∆χ2 minimum indiquées sur les Figs. 7.3 et
7.4) les taux de refroidissement du CO déduits de ces modèles restent très similaires (différence
d’un modèle à l’autre de moins de 3% sur les valeurs des rapports de raies).
Pour tous les noyaux de galaxies étudiés, il apparaît aussi que les raies contribuant princi-
palement au refroidissement du 12CO sont les raies 12CO(6-5) et 12CO(7-6). Ceci prouve encore
une fois, le très grand intérêt de ces raies qu’il faudrait beaucoup plus attentivement étudier
et observer notamment avec les grands télescopes présents et futurs (IRAM-PdB, CARMA,
SMA, ALMA, Herschel...). Ces raies peuvent considérablement accroître notre connaissance
de la formation des étoiles dans les nuages moléculaires, situés au cœur des galaxies les plus
proches comme les plus éloignées. Les intensités prédites mettent également en avant l’impor-
tance de la raie de 12CO(5-4) qui fait partie des raies qui contribuent le plus au refroidissement
du 12CO mais n’est accessible que depuis l’espace. On peut également voir sur les Figs. 7.5,
7.6, 7.7, , 7.8, 7.10, 7.9, 7.11 et 7.12, que, les modèles prédisent de faibles intensités pour
les raies de 12CO ayant un Jupper > 10, ce qui risque de rendre ces raies difficiles à détecter.
Pour finir, les raies de 12CO(8-7) et de 12CO(9-8) apparaissent particulièrement intéressantes
pour discriminer les différents modèles LVGs qui reproduisent bien les observations. En effet,
c’est en étudiant plus attentivement les intensités modélisées, qu’on voit que celles des raies
12CO(8-7) et 12CO(9-8) diffèrent légèrement d’un modèle à l’autre.
Afin de mieux discriminer les diverses solutions proposées pour reproduire les observations,
on peut également s’intéresser au calcul du taux de refroidissement du 13CO. Le manque
d’observations dans les raies de cette molécule pose un sérieux problème ; la raie 13CO(6-5)
apparaît comme la raie la plus pertinente à observer car la plus discriminante. Avec cette raie,
on pourrait aussi évaluer l’opacité du 12CO(6-5) ce qui représente une information très utile
puisque l’on sonde l’ensemble des régions profondes des nuages moléculaires, et donc la masse
de gaz participant à la formation stellaire.
Un autre point à discuter concerne le facteur de remplissage du lobe principal (FR) dont
les valeurs sont spécifiées pour chaque galaxie dans la Table 7.3. En effet, les modèles LVG
produisent des intensités pour un milieu parfaitement résolu spatialement. Dans le cas des
galaxies de notre échantillon, la résolution spatiale (21.9") correspond à plusieurs centaines
de parsec, et ne permet pas de résoudre correctement les régions émettrices. L’ajustement des
données aux modèles est basé sur les rapports d’aires intégrées, qui ne sont pas affectés par
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ce problème de résolution. Le facteur de remplissage FR est calculé a posteriori en comparant
les aires intégrées observées et les aires intégrées prédites. Pour chaque transition i de 12CO,
nous avons estimé un facteur FRi en calculant le rapport Ai,obs/ Ai,mod puis nous avons fait
la moyenne des FRi en pondérant par le rapport signal sur bruit de chaque détection i. Pour
NGC 4038 comme pour Overlap, nous avons exclu de ce calcul les raies 12CO(4-3) et 12CO(7-
6) qui, comme il est précisé précédemment, ne représentent pas de détections de bonne qualité.
Pour toutes les sources, nous avons obtenu un FR de l’ordre de quelques pour cents (0.2% à
6.9% pour toutes les galaxies, exceptée NGC 253) pour un lobe d’une taille de 21.9" à partir
des transitions 12CO(3-2), 12CO(4-3), 12CO(6-5) et 12CO(7-6) (si détectée). Ces raies ont été
choisies puisqu’elles contribuent le plus au refroidissement et elles sont caractéristiques d’un
gaz moléculaire chaud et dense. Le FR moyen ainsi calculé a été appliqué numériquement à
toutes les données (12CO et 13CO). Des observations avec des résolutions spatiales de quelques
arcsecs utilisant les interféromètres actuels ou futurs (ALMA, CARMA, IRAM-PdB et SMA)
permettrait de mieux résoudre les sources d’émission du CO à toutes les fréquences (de 115
GHz à 806 GHz) et d’un peu mieux connaître la structure du gaz moléculaire dans les galaxies.
Ceci éviterait d’appliquer une facteur de remplissage moyen à toutes les transitions et de
déduire plutôt un FFLV G plus pertinent.
Enfin, les Figs. 7.5 à 7.12 résument les prédictions LVGs robustes malgré la dégénéres-
cence de ces modèles. Ces prédictions peuvent servir dans bon nombre de cas, par exemple
dans la préparation de sessions d’observations mais aussi pour mieux quantifier l’énergie to-
tale rayonnée par le gaz moléculaire chaud et dense de noyau de galaxies pour lesquels seules
quelques détections en CO ont pu être obtenues. Une étude plus globale du MIS pourrait
intervenir avec une modélisation LVG multi-composantes afin de mieux reproduire les transi-
tions à bas-J du CO (composante plus froide du gaz moléculaire). Ceci n’est pas le but que
nous poursuivons dans le cadre de ce travail de thèse.
Les meilleurs modèles que nous proposons pour chaque galaxie sont en très bon accord
avec ceux déjà répertoriés dans la littérature. Cette comparaison est détaillée dans les articles
Bayet et al. [2004] et Bayet et al. [2005a] (soumis). Nous ne la présenterons pas de nouveau
ici.
Chapitre8
Les modèles PDRs
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Le milieu interstellaire contenu dans les galaxies vit au rythme des rayonnements qui le
traversent. En effet, une galaxie est une large collection d’étoiles plus ou moins jeunes qui,
suivant les phases de leur vie, émettent des photons à diverses longueurs d’ondes. Il arrive
par exemple que la mort de certaines étoiles se produise sous forme d’explosion (on parle
alors de supernovae) et que des rayonnements très puissants (rayons gamma) soient ainsi
créés et dispersés dans le milieu interstellaire. De même, les étoiles massives de type O ou
B, appartenant à la séquence principale, émettent un rayonnement particulier : l’émission de
photons en ultraviolet (UV) ou en ultraviolet lointain (FUV "far ultraviolet") ces derniers
correspondant à des photons d’énergies de > 13.6eV soit pour λ > 911 Å).
Les photons FUV sont donc principalement émis par des étoiles de type O ou B (étoiles
jeunes qui vivent de 3 à 7 millions d’années) et vont être responsables de la photodissocia-
tion des molécules qu’ils vont rencontrer. Les régions où les rayonnements FUV interagissent
principalement avec la matière interstellaire dense et moléculaire sont appelées Régions de
PhotoDissociation ou PDRs ("Photo-Dissociation Regions"). Pour comprendre la formation
des étoiles massives, on étudie donc l’interaction de leur rayonnement FUV avec la matière.
Mieux décrire les propriétés physiques et chimiques de ces PDRs va donc nous permettre
d’accroître notre connaissance sur l’activité des étoiles jeunes et massives contenues au coeur
des galaxies.
Dans la première section de ce chapitre nous détaillerons les paramètres utilisés pour définir
ces PDRs. Nous présenterons ainsi les hypothèses sur lesquelles se basent la modélisation
PDR. La deuxième section est consacrée à la procédure d’ajustement des modèles PDRs aux
données acquises durant les diverses sessions d’observations. Cette procédure d’ajustement
permet d’isoler le meilleur modèle PDR pour chaque source étudiée. Dans une dernière section,
nous discuterons des résultats obtenus.
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8.1 Description du modèle PDR
Lors de lectures ou de conférences, on peut remarquer que les mots "milieu interstellaire"
(ou MIS) sont souvent utilisés pour désigner de nombreux objets ou faire référence à de
multiples notions. En effet, le MIS peut avoir des significations très variées englobant plusieurs
domaines astrophysiques et de nombreux sujets d’étude. Il est donc nécessaire de préciser ici
ce que l’on entend par MIS.
Notre étude se porte ici sur le milieu interstellaire généralement définit comme dense et
froid (voir l’introduction qui présente les divers types de milieux interstellaire qu’on peut
rencontrer en astrophysique) soit des densités de 103 cm−3 à 107 cm−3 et des températures
cinétiques moyennes de 10 à 150 K. On ne s’intéresse pas aux cœurs denses qui font l’objet
de nombreuses autres études (voir par exemple la thèse de N. Peretto, 2005). De même, on ne
s’intéresse pas non plus aux autres types de milieux présentés dans l’introduction comme le
milieu neutre diffus, lui aussi intensément étudié (voir par exemple la thèse de V. Lebouteiller,
2005). Comme on l’a vu dans la Partie 2 Chap. 6, on distingue dans ce milieu, le gaz que l’on
a nommé froid (. 10 K ) caractérisé par les raies de CO à bas-J, du gaz qu’on a nommé
chaud compris entre 20 K et 150 K et décrit par les raies de CO à haut-J. Les notions
de "dense et peu dense" ou de "chaud et froid" sont donc des notions tout à fait relatives et
dépendent du point de vue dans lequel on se place. Il est toujours nécessaire de préciser leur
signification, comme il vient d’être fait ci-dessus.
Comme il est exposé dans l’introduction, on peut encore décrire le milieu interstellaire par
la définition de ses constituants. Ceux-ci sont à distinguer en fonction leur état : on parle de
la phase gazeuse du milieu interstellaire et de sa phase solide (poussières ou grains). Dans
le milieu qui nous intéresse ici, les poussières & grains ont un rôle très important puisqu’ils
absorbent une partie du rayonnement FUV (on parle d’écrantage), évitant ainsi à certaines
espèces d’être photodissociées. Je ne détaillerai pas ici tous les processus et caractéristiques
liés aux poussières car ils font l’objet, à l’heure actuelle, de nombreuses réflexions et études.
Dans le travail de modélisation qui suit, on rappelle que c’est juste la phase gazeuse qui nous
intéresse.
Les caractéristiques de la matière interstellaire à laquelle on s’intéresse peuvent ainsi être
définies selon des paramètres spécifiques utilisés par la modélisation PDR. Un de ces para-
mètres important est "l’extinction dans le visible : Av". Cette quantité, définie pour chaque
longueur d’onde λ, est telle que Aλ = 1.086 τλ où τλ est l’opacité du milieu (voir Calzetti
2001). Dans le cas d’une source (I0) située derrière un écran, on reçoit d’elle le signal atténué
Ia(λ) = I0(λ) × exp (−τλ). La quantité Av (pour une longueur d’onde correspondant à la
bande V soit λ ≈ 550 nm) caractérise donc l’opacité dans le visible et permet de se "situer"
dans le nuage interstellaire : pour des Av << 2, on parle de milieu diffus, translucides (ou
transparents), pour des Av tel que 2<Av <5 (milieu étudié ici) on parle de milieu molécu-
laire épais tandis qu’avec Av >> 5, on décrit les phases les plus denses (opaques) des nuages
interstellaires (cœurs denses). Ces trois catégories permettent encore mieux de préciser les
caractéristiques du milieu étudié ici.
Le milieu interstellaire auquel on s’intéresse dans ces travaux, est constitué de nombreuses
espèces qui jouent un rôle majeur pour sa chimie et son rayonnement. En effet, chaque espèce
joue un rôle prédominant dans une certaine gamme de densité, de température cinétique et de
rayonnement. Donner la composition du MIS revient donc à donner certaines de ses propriétés
physiques globales et aussi à donner son Av. Ainsi, par exemple, dans les premières couches
de la PDR (Av << 2, milieu chaud) on retrouve des espèces ionisées par le rayonnement
(par exemple le carbone ionisé C+, dont la raie de structure fine est située à λ = 158 µm)
ou des espèces neutres comme H et l’oxygène O (dont la raie de structure fine est à λ =
63 µm). La transition H/H2 se situe vers Av & 1 (milieu moins chaud et plus dense). H2
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Fig. 8.1 – Figure extraite de Hollenbach & Tielens [1999] schématisant en fonction de Av (avec
la correspondance avec la densité de colonne totale en hydrogène N(H) en cm−2) une Région de
PhotoDissociation. Cette PDR est illuminée par des étoiles (rayonnement ultraviolet) situées à
gauche du schéma. Les espèces prépondérantes dans chaque zone de la PDR sont mentionnées,
tout comme la température cinétique du gaz. La région qui nous intéresse ici correspond à
des Av ≈ 5 soit autour de la transition C+/C/CO (voir le texte).
contribue également à l’écrantage du rayonnement FUV, permettant aux espèces plus enfouies
de se former et de persister dans la nuage. H2, comme les poussières, a un rôle primordial,
notamment dans l’atténuation du rayonnement FUV. Ainsi, plus on s’enfonce dans un nuage
interstellaire, plus Av augmente, plus la densité augmente, plus l’écran protecteur atténue le
rayonnement FUV, moins celui-ci photodissocie les espèces. Ces dernières peuvent donc être
de plus en plus complexes. C’est vers Av ≈ 5 (milieu étudié ici), que se produit la transition
C+/C/CO (C tracé par les deux raies [CI](3P1-3P0) à λ = 609 µm (ou ν = 492 GHz) et
[CI](3P2-3P1) à λ = 371 µm (ou ν = 809 GHz) et CO dont les transitions s’étirent entre λ =
372 µm pour le 12CO(7-6) et λ = 2.6 mm pour le 12CO(1-0), soit entre des fréquences ν =
115 GHz et ν =806 GHz). Dans la réalité, ces couches (suivant Av et la composition) ne sont
pas si marquées que la présentation faite ci-dessus et que la Fig. 8.1 les schématise. Pour
avoir une bonne représentation des nuages interstellaires, il est préférable d’imaginer une PDR
comme un mélange de plusieurs espèces, où, en fonction de la profondeur dans le nuage (Av)
on trouve en quantités de plus en plus importantes des molécules de plus en plus complexes.
La Fig. 8.1 schématise la vision actuelle d’une Région de PhotoDissociation décrite ci-dessus.
Elle est extraite de Hollenbach & Tielens [1999]. Sur cette figure, nous avons, en fonction de
Av (ou N(H) en cm−2), la répartition de différentes espèces dans la PDR. Les températures
cinétiques moyennes typiques de chaque zone sont également spécifiées. Le rayonnement FUV
vient généralement d’étoiles jeunes, situées à gauche de la PDR.
Pour mieux décrire la vision du MIS que nous offre la modélisation PDR, il faut aussi
mentionner les processus physiques et chimiques dont on tient compte dans ces modèles. La
formation de H2 (à la surface des grains) et sa destruction (par les photons FUV) sont les deux
phénomènes sur lesquels est basée la modélisation PDR. Les chimies du carbone, de l’oxygène,
de l’azote, du soufre et du silicium sont également traitées par les modèles PDRs, ce qui permet
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Fig. 8.2 – Figure extraite de Hollenbach & Tielens [1999] qui présente les résultats de la mo-
délisation PDR obtenus pour reproduire la région d’Orion (n(H)=2.3×105 cm−3 et χFUV =105
G0) en fonction de l’extinction dans la bande V (Av). La source FUV illuminant la PDR est
située d’un seul côté (gauche). L’encadré du haut représente les abondances relatives à l’hydro-
gène total de plusieurs espèces (C+, C, CO et S) tandis que l’encadré du bas montre les taux
de refroidissement ("cooling") du gaz interstellaire via les émissions des espèces mentionnées
ci-dessus. Cette figure présente les résultats des modèles PDRs.
l’étude de nombreuses espèces chimiques présentes dans ces régions. Une attention toute
particulière est aussi apportée dans le traitement des poussières (distribution en taille, densité,
composition...). L’avantage incontestable de cette modélisation par rapport à celle LVG, est
que l’on tient compte de l’équilibre thermique : les processus de chauffage et de refroidissement
des poussières et du gaz sont bien pris en compte et correctement traités. Par exemple, environ
0.1-1% de l’énergie de des photons FUV est convertie, via l’effet photoélectrique sur les grains,
en chauffage (du gaz) tandis que le reste de l’énergie est absorbés par les poussières et ré-
émis dans l’infrarouge lointain. Par ailleurs, on sait que les espèces refroidissant le plus le
gaz (par leur émission) sont principalement les raies de structure fine [CII] et [OI] dans les
premières couches de la PDR (Av 6 2) puis les transitions électroniques du carbone neutre C
et rotationelles du CO au fur et à mesure qu’on pénètre de plus en plus profondément dans la
PDR. Ceci est montré par la Fig. 8.2 où l’on schématise en fonction de Av non seulement les
efficacités de refroidissement de différentes espèces gazeuses (voir le bas de la Fig. 8.2) mais
aussi les abondances relatives de ces différentes espèces (voir le haut de la Fig. 8.2) pour une
PDR typique dans notre Galaxie (soit n(H)=2.3×105 cm−3 et χFUV =105 G0, voir Hollenbach
& Tielens 1999).
Les constantes physiques utilisées dans les modèles PDRs comme les sections efficaces de
collisions, les taux de réaction chimiques, les taux d’excitation collisionnelle,... des différentes
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espèces mise en jeu sont mises à jour régulièrement en fonction des avancées obtenues en
laboratoire.
Les modèles PDRs connaissent ainsi un franc succès et un large engouement puisqu’ils
peuvent être appliqués à de nombreux objets célestes depuis les nuages interstellaires géants
illuminés par un champ de rayonnement FUV jusqu’aux disques circumstellaires très proches
des étoiles massives chaudes [Tielens & Hollenbach, 1985a,b, van Dishoeck & Black, 1986,
1988a,b, Wolfire et al., 1990, Hollenbach et al., 1991, Abgrall et al., 1992, Le Bourlot et al.,
1993, Koester et al., 1994, Sternberg & Dalgarno, 1995, Draine & Bertoldi, 1996, Stoerzer
et al., 1996, Luhman et al., 1997, Pak et al., 1998, Hollenbach & Tielens, 1999]. Ici, nous avons
utilisé le modèle PDR développé par Le Bourlot et al. [1993] pour des sources Galactiques
(voir aussi Le Petit et al. 2002).
Comme tout modèle, les modèles PDRs doivent émettre certaines hypothèses afin de pou-
voir traiter numériquement les phénomènes étudiés. Généralement, la modélisation PDR uti-
lise une géométrique plan-parallèle semi infinie. L’illumination de ces nuages (couche de ma-
tière plane parallèle) s’effectue communément d’un seul côté comme le montre la Fig. 8.1 et
le suppose la Fig. 8.2. On peut néanmoins utiliser un modèle PDR plus perfectionné avec une
illumination par des photons FUV des deux côtés de la couche. On reproduit mieux avec ce
type de modèles les environnements à flambée de formation d’étoiles où les étoiles massives et
les nuages moléculaires géants sont spatialement corrélés. C’est ce type de modèles qui a été
utilisé ici. Des avancées dans la modélisation PDR sont également en cours pour développer
des modèles PDRs dits "clumpy". En effet, la matière n’est pas organisée de façon homogène
dans les noyaux de galaxies mais contient des condensations de matière en forme de globules
(ou "clumps") (voir la Fig. 8.3). Ces globules sont bien plus petits que les nuages moléculaires.
La surface de chaque globule (ou le globule lui même) peut alors être modélisée par une PDR.
Il est cependant très difficile avec un radiotélescope de discerner spatialement les structures
dans les noyaux des galaxies proches. Seuls les interféromètres tels que CARMA, l’IRAM-PdB,
le SMA et ALMA peuvent (ou pourront) atteindre les résolutions spatiales nécessaires pour
distinguer les nuages individuels (voir l’étude faite sur le noyau de IC 10 dans la Partie 3
Chap. 11, réalisée à partir des données interférométriques obtenues avec l’IRAM-PdB).
Une autre hypothèse utilisée dans les modèles PDRs concerne les échelles de temps : on
considère que l’échelle de temps pour former du H2 à la surface des grains (échelle qui domine
les échelles de temps chimiques) est petite par rapport au temps dynamique ou par rapport
au temps nécessaire pour que le flux FUV qui irradie le nuage, change. Autrement dit, les
effets de courants, d’écoulement ou de turbulence ne sont pas considérés dans les modèles
PDRs utilisés dans cette étude. La modélisation PDR considérée ici est une modélisation
stationnaire. Des progrès sont aussi en cours pour permettre la prise en compte de ces effets1.
8.2 Procédure d’ajustement des modèles PDRs aux observations
Pour résumer, on a donc utilisé pour décrire les propriétés physiques et chimiques du MIS
des noyaux de galaxies proches, un modèle PDR à géométrie plan-parallèle, illuminé de deux
côtés (droite et gauche), utilisant les valeurs standards les plus récentes (pour reproduire les
caractéristiques du MIS de notre Galaxie) des taux de collisions, des taux de réactions chi-
miques et des abondances des éléments, et considérant les propriétés physiques des poussières
comme standards [Le Bourlot et al., 1993, Le Petit et al., 2002].
Pour chaque galaxie étudiée (Henize 2-10, IC 10, IC 342, M 83, NGC 253, NGC 4038
& Overlap et NGC 6946) nous avons comparé les observations et les prédictions issues de la
modélisation PDR en utilisant comme contraintes les mêmes rapports de raies que ceux utilisés
1voir le site internet : http ://aristote.obspm.fr/MIS/
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Fig. 8.3 – Figure schématisant une Région de PhotoDissociation "clumpy" où la matière n’est
pas homogène mais présente des sortes de grumeaux ou "clumps" (formes en gris foncé). Le
rayonnement FUV émis par les étoiles (sources FUV) pénètre dans le milieu dit "interclump"
(entre les clumps, milieu gris clair) et irradie la surface des "clumps" après avoir traversé la
région HII. Chaque clump peut ainsi être modélisé par une PDR.
pour les modèles LVGs (voir les Tables 7.1 et 7.2 dans la Partie 2 Chap. 7 et les Tables
8.1 et 8.2 ci-après). Comme pour les modèles LVGs, notre étude se porte toujours sur le gaz
moléculaire chaud et dense, c’est pourquoi les rapports de raies utilisés sont les mêmes
que pour les modèles LVGs et tiennent toujours compte à la fois des transitions en 12CO et
en 13CO de plus haut-J observées. Les rapports de raies utilisées par cette modélisation ont
cependant été calculés non pas à partir des aires intégrées A (en Kkms−1) comme il a été fait
pour les modèles LVGs, mais à partir des intensités I (en Wm−2sr−1). On a choisi de travailler
ici avec des rapports d’intensités et non d’aires intégrées car les prédictions issues des modèles
PDRs sont exprimées en ergcm−2s−1sr−1 pouvant être plus facilement converties en intensité.
Les rapports d’intensités sont donc mieux adaptés à cette modélisation. On obtient ainsi les
valeurs résumées dans les Tables 8.1 et 8.2.
Pour trouver le modèle qui reproduit le mieux les observations (ou meilleur modèle), on
a appliqué la méthode détaillée dans la Partie 2 Chap 7 ; à savoir une minimisation par la
méthode des moindres carrés. On calcule pour chaque modèle un χ2 entre les valeurs des
rapports de raies observés et prédits (répertoriés dans les Tables 8.1 et 8.2) en utilisant l’Eq.
7.9 (voir la Partie 2 Chap. 7) qui tient compte des erreurs faites sur les rapports observés.
On calcule aussi un ∆χ2 tel que ∆χ2 = |χ2 − χ2min| où χ2min est la valeur la plus petite de
χ2 parmi tous les χ2. Pour trouver ce χ2min, on a minimisé les valeurs de χ
2. On trouve le
meilleur modèle c’est-à-dire celui qui a la plus petite valeur de ∆χ2 (ou celui qui a le χ2min).
On relève les paramètres d’entrée qui lui correspondent.
Ces paramètres sont en fait les paramètres physiques recherchés pour décrire le MIS.
Ils varient d’un modèle à l’autre et sont au nombre de deux dans notre cas : la densité en
hydrogène, n(H), et le flux FUV, χFUV , qui illumine le nuage de chaque côté. L’épaisseur de
la couche est fixe et de Av = 10 mag. Les autres paramètres, comme la distribution en taille
des poussières, les taux de collisions, les taux de réactions ou encore la nature des sources qui
émettent les photons FUV, restent les mêmes dans tous les modèles (on utilise des valeurs
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Tab. 8.1 – Rapports d’intensités (I en Wm−2sr−1) observés et prédits (issus du meilleur
modèle PDR) pour Henize 2-10, IC 10, IC 342 et NGC 253. Nous avons regroupé dans cette
table ces quatre galaxies puisque ce sont les mêmes rapports (voir la première colonne) qui
ont été utilisés pour contraindre les modèles PDRs (voir le texte).
I Henize 2-10 IC 10 IC 342 NGC 253
(Wm−2sr−1) observations∗ observations∗ observations∗ observations∗
12CO(3−2)
12CO(4−3)
0.4±0.2a 0.7±0.1a 0.8±0.1a 0.3±0.1a
12CO(3−2)
12CO(6−5)
0.3±0.1a 0.3±5.5×10−2a 0.5±4.5×10−2a 0.2±7.7×10−2a
12CO(3−2)
12CO(7−6)
0.2±8.0×10−2a 0.6±0.2a 0.9±0.1a 0.2±8.7×10−2a
12CO(2−1)
12CO(7−6)
(8.4±2.3)×10−2a 0.5±0.1a 0.4±4.1×10−2a (8.4±2.6)×10−2a
12CO(3−2)
13CO(3−2)
10.2±4.7a 11.8±2.3a 6.3±0.8a 36.0±14.4a
12CO(1−0)
13CO(1−0)
17.5±6.5 - 12.9±0.5 13.2±2.5
12CO(2−1)
13CO(2−1)
22.0±6.7 18.2±7.3 12.5±0.6 14.8±3.4
modèle PDR modèle PDR modèle PDR modèle PDR
12CO(3−2)
12CO(4−3)
0.4 0.5 0.5 1.1
12CO(3−2)
12CO(6−5)
0.2 0.3 0.4 1.7
12CO(3−2)
12CO(7−6)
0.2 0.5 0.9 1.6
12CO(2−1)
12CO(7−6)
5.5×10−2 0.1 0.3 1.6
12CO(3−2)
13CO(3−2)
10.1 12.3 6.3 11.7
12CO(1−0)
13CO(1−0)
19.2 18.9 11.3 28.7
12CO(2−1)
13CO(2−1)
12.9 14.6 7.1 16.5
∗ : rapports déduits des observations marquées d’un astérisque dans la Table 4.4 ; a : valeurs
utilisées comme contraintes pour les modèles PDRs (voir le texte) ; - : valeurs non observées
et non trouvées dans la littérature.
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Tab. 8.2 – Rapports d’intensités (I en Wm−2sr−1) observés et prédits (issus du meilleur
modèle PDR) pour M 83, NGC 6946 et les deux positions dans la galaxie des Antennes (NGC
4038 et Overlap). Voir la légende de la Table 8.1. Nous avons réuni ces quatre sources, deux
par deux, car d’une part, M 83 et NGC 6946 et, d’autre part NGC 4038 et Overlap, utilisent
les mêmes rapports de raies pour contraindre les modèles.
I M 83 NGC 6946 NGC 4038 Overlap
(Wm−2sr−1) observations∗ observations∗ observations∗ observations∗
12CO(3−2)
12CO(4−3)
0.5±0.2a 0.6±2.9×10−2a 1.1±0.1 2.0±0.2
12CO(3−2)
12CO(6−5)
0.2±4.3×10−2a 0.4±8.9×10−2a 0.2±3.5×10−2a 0.4±0.2a
12CO(3−2)
12CO(7−6)
- - 2.4±0.8 1.7±1.3
12CO(2−1)
12CO(6−5)
(4.8±0.3)×10−2a 0.2±3.5×10−2a (6.1±1.9)×10−2a (8.8±3.3)×10−2a
12CO(2−1)
12CO(7−6)
- - 0.7±0.3 0.4±0.1
12CO(3−2)
13CO(3−2)
9.7±3.0a 19.5±2.3 20.6±12.6a 25.1±7.2a,b
12CO(1−0)
13CO(1−0)
- 12.7±5.1 - -
12CO(2−1)
13CO(2−1)
3.9±0.4 23.6±5.3 27.9±11.1 18.8±7.5
modèle PDR modèle PDR modèle PDR modèle PDR
12CO(3−2)
12CO(4−3)
0.4 1.3 0.4 0.5
12CO(3−2)
12CO(6−5)
0.2 4.2 0.2 0.8
12CO(3−2)
12CO(7−6)
0.2 10.0 0.3 2.0
12CO(2−1)
12CO(6−5)
4.9×10−2 4.5 4.5×10−2 0.2
12CO(2−1)
12CO(7−6)
4.7×10−2 10.9 5.5×10−2 0.4
12CO(3−2)
13CO(3−2)
9.6 30.4 19.6 28.1
12CO(1−0)
13CO(1−0)
19.3 31.2 24.6 29.7
12CO(2−1)
13CO(2−1)
12.4 31.0 21.9 29.3
∗ : rapports déduits des observations marquées d’un astérisque dans la Table 4.4 ; a : valeurs
utilisées comme contraintes pour les modèles PDRs (voir le texte) ; b : valeur déduite de Zhu
et al. [2003] ; - : valeurs non observées et non trouvées dans la littérature.
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standards du type de celles utilisées pour modéliser le MIS de la Voie Lactée). Pour les modèles
PDRs utilisés dans ce travail, on a considéré que toutes les galaxies ont une métallicité proche
de la métallicité solaire (12+log (OH ) = 8.90 ± 0.04, voir Arimoto et al. 1996). Pour IC 342
et IC 10, cette hypothèse est assez grossière puisque ces deux noyaux ont respectivement une
métallicité sur et sous solaire (voir la Table 3.1 dans la Partie 1 Chap. 3). Les résultats PDRs
obtenus pour ces deux sources seront donc à considérer avec précaution.
Nous avons obtenu une grille de modèles comprise entre 1.0 ×102 cm−3 et 1.0 ×109 cm−3
en n(H) et comprise entre 1.5×103 G0 et 1.5×106 G0 en χFUV , où G0 correspond au champ
de rayonnement interstellaire local moyen ("ISRF") qui vaut G0 = 2.7×10−3 ergcm−2s−1
[Draine, 1978]. Cette grille de modèles est plus petite (378 modèles) que celle issue de la
modélisation LVG (quelques millions de modèles !) car un modèle PDR nécessite beaucoup
plus de temps de calculs que les modèles LVGs à cause des calculs de chimie (réactions
chimiques). C’est pourquoi, on s’est restreint à seulement une quarantaine de valeurs en n(H)
et une dizaine de valeurs en G0, valeurs typiques du milieu interstellaire de notre échantillon
de galaxies. Chaque doublet (n(H), χFUV ) correspond donc à une solution PDR qui prédit
les intensités des raies 12CO(1-0) à 12CO(15-14), 13CO(1-0) à 13CO(6-5) et les intensités de
deux transitions du carbone atomique ([CI](3P1-3P0) et [CI](3P2-3P1)). Bien sûr, ces modèles
prédisent également les intensités de raies de nombreuses autres espèces mais notre étude se
borne aux transitions de C et de CO. A partir de ces intensités modélisées (Imod), on calcule les
rapports d’intensité prédits et par la méthode de moindre carrés, on les compare aux valeurs
observées. On trouve ainsi le modèle (n(H), χFUV ) qui reproduit le mieux les observations.
Les valeurs des rapports de raies observés et prédits (du meilleur modèle) sont répertoriées
dans les Tables 8.1 et 8.2 pour les galaxies Henize 2-10, IC 10, IC 342 et NGC 253 d’une
part et les galaxies M 83, NGC 4038, Overlap et NGC 6946 d’autre part.
De même que pour les modèles LVGs, nous avons remarqué que beaucoup de modèles ont
un ∆χ2 faible soit une valeur de χ2 proche de la valeur de χ2min. Nous avons donc construit,
de la même manière que pour les modèles LVGs, des graphiques d’isocontours de ∆χ2 pour les
modèles PDRs (voir les Figs. 8.4 et 8.5). Ces figures présentent pour chaque source étudiée,
un graphique, en échelle logarithmique, de la densité en fonction du flux incident. Chaque
croix correspond à une solution (n(H), χFUV ) pour laquelle on a calculé les rapports de raies
et obtenu un χ2 et un ∆χ2. La Fig. 8.4 présente en haut à gauche le résultat pour Henize
2-10, en haut à droite, pour IC 10, en bas à gauche, pour NGC 6946 et en bas à droite, pour
M 83. Dans le même ordre, sur la Fig. 8.5, on trouve les solutions de la modélisation PDR
pour les galaxies NGC 4038, IC 342, Overlap et NGC 253. Ces figures ne contiennent que
les modèles PDRs ayant les plus faibles valeurs de ∆χ2 (parmi les 364 modèles utilisés). Ces
modèles correspondent donc aux solutions PDRs qui reproduisent le mieux les observations.
Les valeurs des contours de ∆χ2 sont spécifiées en haut des graphiques de chaque source. On
a également tracé les droites représentant n(H)χFUV = 1 et
n(H)
χFUV
= 100 (en noir) pour faciliter la
lecture de ces graphiques.
Vu le nombre réduit de modèles, l’interpolation des points (Cf. la Partie 2 Chap. 7) de
la grille (croix sur les Figs. 8.4 et 8.5 qui correspondent aux modèles PDRs) ne se fait pas
toujours correctement. Ainsi, il arrive qu’un isocontour soit tracé alors qu’il ne contient aucun
point soit aucune solution PDR existante. C’est le cas pour la galaxie Henize 2-10 (voir la
Fig. 8.4) où les trois zones blanches situées à log(n(H))>5.6 et log(χFUV )>5 ne contiennent
aucune croix de la grille. De même, dans le cas de IC 10, les deux zones les plus foncées et la
zone blanche (voir la Fig. 8.4) situées à log(n(H))>5.4 et log(χFUV )>5, comme dans le cas
de NGC 6946 avec les trois zones blanches (voir la Fig. 8.4) et enfin, dans le cas de M 83,
les zones blanches (voir la Fig. 8.4) situées non seulement à log(n(H))>5.6 et log(χFUV )>4.8
mais aussi à log(n(H))≈5 et 4.2<log(χFUV )<4.6, ne peuvent donc pas être considérées comme
des zones de meilleurs modèles, soit des zones contenant les modèles PDRs qui reproduisent
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le mieux les observations. Ainsi, pour Henize 2-10, IC 10, NGC 6946 et M 83, les seules zones
acceptables sont respectivement les zones situées à (5.4<log(n(H))<5.8, 4.4<log(χFUV )<5),
(4.8<log(n(H))<5.6, 4.4<log(χFUV )<4.8), (4.8<log(n(H))<6, 5<log(χFUV )<5.6) et (5.2<log(n(H))<6,
4.4< log(χFUV ) <4.8).
Pour la Fig. 8.5, on peut faire les mêmes remarques : seules les zones acceptables pour
NGC 4038 et IC 342 sont respectivement les zones décrites par le premier contour et la zone
définie autour de log(n(H))≈5.2 et log(χFUV )≈4. Pour les galaxies Overlap et NGC 253, il
ne semble pas y avoir de zones de meilleurs modèles évidentes. En effet, les zones les plus
foncées suggérées par les isocontours de ∆χ2 sont des zones ’limites’. Pour NGC 253, il ne
semble pas que ces zones soient physiquement acceptables puisque les χFUV correspondants
sont beaucoup trop forts (valeurs extrêmes). Ainsi, pour NGC 253, la zone retenue est celle
comprise entre le dixième isocontour et le onzième isocontour en partant de l’isocontour initial
(∆χ2 = 0.1). Dans le cas d’Overlap, la zone de meilleur modèle semble plus raisonnable
notamment pour les plus basses densités (valeurs beaucoup moins extrêmes des flux que pour
NGC 253). Pour améliorer encore la précision de ces contours et ainsi mieux discriminer le
meilleur modèle, il faudrait une grille en n(H) et en χFUV plus serrée (autrement dit plus de
points sur les graphiques des Figs. 8.4 et 8.5). Mais cela nécessiterait un temps de calcul très
important pour obtenir les prédictions d’une nouvelle série de modèles PDRs. Par ailleurs, la
qualité des observations (erreurs sur les rapports de raies observés) est aussi un obstacle à
une détermination plus efficace du meilleur modèle.
Comme on l’a montré dans le cas des modèles LVGs, les modèles PDRs sont dégénérés.
Les zones de meilleurs modèles décrites ci-dessus sont en effet pour Henize 2-10, IC 10, M 83
et NGC 6946 (voir la Fig. 8.4) plus large en densité qu’en flux. Les modèles PDRs semblent
donc mieux contraints en χFUV qu’en n(H) pour ces sources. A l’inverse, les modèles PDRs
pour NGC 4038 (voir la Fig. 8.5) semblent mieux contraints en flux qu’en densité (voir le
haut de la Fig. 8.5). Pour IC 342, les modèles PDRs semblent bien contraints à la fois en
densité et en flux. Aucune conclusion ne peut être déduite sur la contrainte des modèles PDRs
en n(H) ou en χFUV pour NGC 253 ni pour Overlap (voir le bas de la Fig. 8.5).
Dans les zones désignées comme celles correspondant aux meilleurs modèles, nous avons
choisi une solution unique PDR qui reproduit le mieux les observations parmi toutes les solu-
tions contenues dans la dite zone. Le choix de ce meilleur modèle s’est déterminé premièrement,
en comparant au sein de la zone de meilleurs modèles, les valeurs de ∆χ2 de chaque modèle.
Puis, quand cela était possible, nous avons isoler le meilleur modèle en utilisant le rapport
d’abondance C/CO et l’abondance de CO. En effet, certains modèles ayant des χ2 très proches
de χ2min ne pouvaient pas correctement reproduire le MIS des galaxies observées car ils pré-
sentaient des valeurs de rapports d’abondance C/CO très élevées et des valeurs d’abondance
en CO très faible. Malheureusement dans les cas d’Overlap et de NGC 4038, nous n’avons
pas pu trouvé un meilleur modèle PDR qui satisfaisait à la fois le critère du plus faible ∆χ2
et le critère C/CO 1. Pour ces deux sources, nous avons choisi comme meilleur modèle celui
qui respectait le premier critère donc celui qui reproduisait le mieux les observations en CO.
Pour chaque source, on expose dans la Table 7.3, les caractéristiques de la solution conservée
(considérée comme le meilleur modèle). Comme dans le cas des modèles LVGs, il faut garder
à l’esprit les barres d’erreurs des paramètres physiques déduits de ces modèles et représentées
dans les Figs. 8.4 et 8.5 (zones de meilleurs modèles). On note que, par ailleurs, toutes les
solutions PDRs physiquement acceptables et contenues dans les différentes zones de meilleurs
modèles donnent des valeurs de rapports de raies, de taux de refroidissement et de forme de
courbe de refroidissement très similaires (facteur < 5% sur les rapports).
Ainsi, les paramètres physiques répertoriés dans la Table 7.3, nous apportent une in-
formation complémentaire à celle fournie précédemment par la modélisation LVG. On peut
davantage décrire les processus physiques et chimiques du milieu interstellaire des noyaux
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de galaxies proches en définissant des gammes de propriétés physiques pouvant reproduire
correctement son gaz moléculaire chaud et dense. De plus, cette modélisation PDR permet
d’obtenir simultanément des prédictions sur le carbone atomique, ce qui n’était pas possible
avec les modèles LVGs.
Dans la suite, pour chaque source, nous résumons les prédictions issues du meilleur modèle
PDR. Nous discutons également des résultats obtenus sur les transitions de C. De nouveau,
on précise que des prédictions sur les autres espèces (oxygène, soufre, azote,...) traitées par la
modélisation PDR sont disponibles pour être comparées à des observations. Ce travail pourrait
faire l’objet d’une étude complémentaire très intéressante. Nous mettons également l’accent
sur le fort pouvoir prédictif de ces modèles dans la suite.
8.3 Résultats obtenus sur notre échantillon de galaxies
8.3.1 Les paramètres physiques du meilleur modèle
Pour chaque noyau de galaxie, on a répertorié dans la Table 8.3 les paramètres physiques
du meilleur modèle PDR choisi d’après les critères précédemment exposés et les hypothèses
de l’approximation PDR. Ces paramètres physiques sont ceux qui reproduisent le mieux les
observations.
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Fig. 8.4 – Isocontours de ∆χ2 dans un graphique n(H) (en cm−3) en fonction de χFUV (en G0)
pour Henize 2-10 (en haut à gauche), IC 10 (en haut à droite), NGC 6946 (en bas à gauche)
et M 83 (en bas à droite). Les valeurs de ∆χ2 sont obtenues à partir de la minimisation par la
méthode des moindres carrés des valeurs des rapports d’intensités issues des modèles PDRs
avec celles issues des observations (voir le texte). Les modèles ayant un ∆χ2 grand ne sont pas
pris en compte dans ces figures car ils sont trop éloignés des solutions les plus probables (voir
les valeurs des contours en haut de chaque graphique). Chaque croix correspond à la solution
d’un modèle PDR soit un doublet (n(H), χFUV ) pour lequel les intensités des transitions
moléculaires (12CO et 13CO) et les deux transitions de carbone atomique C ont été calculées.
Les deux droites concourantes permettent de situer le meilleur modèle en n(H) et χFUV . Les
deux autres droites noires représentent n(H)χFUV = 1 et
n(H)
χFUV
= 100.
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Fig. 8.5 – Isocontours de ∆χ2 dans un graphique n(H) (en cm−3) versus χFUV (en G0) pour
NGC 4038 (en haut à gauche), IC 342 (en haut à droite), Overlap (en bas à gauche) et NGC
253 (en bas à droite). Voir la légende de la Fig 8.4 et le texte.
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Tab. 8.3 – Paramètres physiques du meilleur modèle PDR pour les galaxies Henize 2-10, IC 10, IC 342, M 83, NGC 4038, Overlap, NGC 253
et NGC 6946. Pour comparer les observations et les modèles, on rappelle dans les dernières lignes les taux de refroidissement du CO (12CO et
13CO) et du C déduits des observations et on expose les valeurs prédites par les modèles PDRs.
Henize 2-10 IC 10 IC 342 M 83 NGC 4038 Overlap NGC 253 NGC 6946
FUV radiation χFUV 5.5× 104 5.5× 104 8.5× 103 5.5× 104 2.5× 105 5.5× 105 1.5× 104 2.5× 105
(G0)
n(H) (cm−3) 4.5× 105 2.0× 105 1.5× 105 5.5× 105 3.0× 105 4.0× 104 2.0× 105 3.5× 105
∆va (kms−1) 60 15 54 91 92 155 187 158
FRbPDR 2.1×10−3 1.3× 10−2 2.9× 10−2 1.2× 10−2 9.4× 10−3 2.9× 10−1 1.0 ×10−1 1.2× 10−2
Taux de
refroidissement 1.0× 10−8 6.4× 10−9 4.0× 10−8 1.2× 10−7 3.2× 10−8 2.8× 10−8 7.0× 10−7 8.9× 10−8
du 12CO prédit
(Wm−2sr−1)
Taux de
refroidissement 4.8× 10−10 3.4× 10−10 3.6× 10−9 5.1× 10−9 1.0× 10−9 9.9× 10−10 5.6× 10−8 2.7× 10−9
du 13CO prédit
(Wm−2sr−1)
Taux de
refroidissement 4.1× 10−9 5.6×10−9 3.6× 10−8 3.7×10−8 2.7× 10−8 7.7× 10−7 5.1×10−8 6.3×10−8
de C prédit
(Wm−2sr−1)
Taux de
refroidissement 5.9× 10−9 4.7× 10−9 2.7× 10−8 4.1× 10−8 1.2× 10−8 1.2× 10−8 4.9× 10−7 3.1× 10−8
du 12CO observé
(Wm−2sr−1)c
Taux de
refroidissement 5.9× 10−11 5.2× 10−11 9.3× 10−10 7.5× 10−10 1.0× 10−10 6.8× 10−11 4.3× 10−9 4.1× 10−10
du 13CO observé
(Wm−2sr−1)c
Taux de
refroidissement 3.0× 10−10 1.2× 10−9 7.9× 10−9 2.2× 10−9 5.4× 10−10 3.6× 10−10 7.2× 10−8 1.4× 10−9
de C observé
(Wm−2sr−1)d
a : déduits des ajustements gaussiens de la raie 12CO(3-2) ; b : facteur de remplissage (FRPDR) de la région émettrice de CO sous un lobe
principal de 21.9" (voir le texte) ; c : valeurs rappelées ici (voir la Table 7.3 dans la Partie 2 Chap. 7 et le texte du Chap. 5 dans la Partie 1) ;
d : voir le texte du Chap. 5 dans la Partie 1.
8.3 Résultats obtenus sur notre échantillon de galaxies 167
8.3.2 Les taux de refroidissement déduits
A partir de ces paramètres physiques, le meilleur modèle PDR nous fournit les intensités
Imod en ergcm−2s−1sr−1 (puis converties en Wm−2sr−1) des raies 12CO(1-0) jusqu’à 12CO(15-
14), des raies 13CO(1-0) jusqu’à 13CO(6-5) et des raies [CI](3P1-3P0) et [CI](3P2-3P1). Pour
calculer les taux de refroidissement modélisés du 12CO, du 13CO et du C, on additionne les
intensités des raies mentionnées ci-dessus et on compare la valeur obtenue avec les valeurs des
taux de refroidissement observés (voir la Table 8.3 dans laquelle ces valeurs sont rappelées).
Ainsi, on peut remarquer un bon accord entre les valeurs des taux de refroidissement
prédits et observés du 12CO pour les galaxies Henize 2-10, IC 10, IC 342 et NGC 253 puisque
les différences de rapports entre les taux prédits et observés sont inférieurs à un facteur 2.
Pour M 83, NGC 4038, Overlap et NGC 6946, les facteurs sont respectivement de 2.9, 2.7, 2.3
et 2.9. On retrouve ici exactement les comportements précédemment observés dans le cas de la
modélisation LVG. La complétude et la qualité des observations pour chaque source apparaît
encore comme des caractéristiques primordiales pouvant expliquer les différences remarquées
entre les observations et les prédictions.
Pour la comparaison entre les taux de refroidissement prédits et observés du 13CO, on
retrouve également ce qui avait été mis en avant dans la Partie 2 Chap. 7 à savoir des écarts
plus importants pour le 13CO que ceux calculés pour les taux de refroidissement du 12CO.
En effet, les écarts (rapports) entre les taux de refroidissement prédit et observé du 13CO
sont pour Henize 2-10, IC 10, IC 342, M 83, NGC 253, NGC 4038 & Overlap et NGC 6946
respectivement de 8.1, 6.6, 3.9, 6.8, 10.0, 14.6, 13.0 et 6.6.
L’accès aux transitions du 12CO ayant un Jupper > 7 et du 13CO (Jupper > 6) dans un
futur plus ou moins proche avec les instruments comme CARMA, l’IRAM-PdB, SMA, ALMA
et Herschel sera donc primordial afin de mieux évaluer les taux de refroidissement observés
(surtout du 13CO où les observations s’arrêtent à Jupper = 3).
En ce qui concerne les résultats sur les transitions du carbone atomique, il apparaît claire-
ment que le meilleur modèle PDR de chaque source, contraint par des transitions du CO, ne
reproduit pas correctement les observations en C. En effet, les écarts sont significatifs entre
observations et prédictions (voir la Table 8.3 et l’article Bayet et al. [2004] et Bayet et al.
[2005a] (soumis)). Pour chaque galaxie, il serait intéressant de chercher parmi les 364 modèles
ceux qui reproduisent le mieux à la fois les observations des transitions à haut-J du CO et des
transitions de C et d’analyser la compatibilité de leur paramètres physiques avec la réalité.
Malheureusement, les raies de C ne semblent a priori pas compatibles en terme d’émission
avec celle des raies à haut-J du CO (milieux ayant des propriétés physiques différentes). C’est
pourquoi, puisque nous étudions le gaz moléculaire chaud et dense, nous avons focalisé notre
étude sur les raies caractéristiques de ce gaz soit les raies à haut-J du CO (voir la discussion
dans la Partie 1 Chap. 4). Si l’on faisait intervenir directement dans les contraintes des mo-
dèles, les raies à bas-J du CO, les solutions proposées par la modélisation PDR reproduiraient
certainement mieux les transitions de C qui semble davantage, elles aussi, caractériser un gaz
plus froid et plus étendu. Ces écarts entre les observations et les prédictions de carbone neutre
peut aussi s’expliquer par le fait que Av est fixe. En effet, si on faisait varier Av, au même titre
que le flux FUV ou la densité, on arriverait sûrement à trouver un modèle plus compatible
avec les observations de C et de CO à haut-J. Plus précisément, on s’aperçoit que le rapport
entre l’émission prédite du carbone neutre total et celle du CO total est trop élevé par rapport
aux valeurs observées. En faisant varier Av, pour un rayonnement FUV assez fort, on pour-
rait davantage récupérer de l’émission en CO sans faire varier nécessairement beaucoup celle
surtout en C. On se rapprocherait alors mieux des phénomènes observés. D’autres paramètres
fixes des modèles peuvent aussi être la cause de cette mauvaise reproduction de l’émission du
carbone neutre. Mais, le principal problème reste la connaissance (proportion) du mélange
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gaz neutre gaz moléculaire à petite échelle, dans le MIS des noyaux de galaxies.
Par galaxie, les contributions des raies au taux de refroidissement prédits de C, de 12CO
et de 13CO sont les suivantes :
✷ Henize 2-10 : Pour les taux de refroidissement prédits du 12CO et du 13CO, ce sont
respectivement les raies 12CO(7-6) (21.5%), 12CO(6-5) (20.5%) et 12CO(5-4) (16.7%)
ainsi que les raies 13CO(6-5) (33.3%), 13CO(5-4) (33.0%) et 13CO(4-3) (22.3%) qui do-
minent. La raie [CI](3P2-3P1) représente 80.0% du taux de refroidissement prédit de C.
✷ IC 10 : Pour les taux de refroidissement prédits du 12CO et du 13CO, ce sont respecti-
vement les raies 12CO(5-4) (24.7%), 12CO(6-5) (24.6%) et 12CO(4-3) (16.8%) ainsi que
les raies 13CO(5-4) (33.0%), 13CO(6-5) (26.8%) et 13CO(4-3) (26.8%) qui dominent. La
raie [CI](3P2-3P1) représente 79.4% du taux de refroidissement prédit de C.
✷ IC 342 : Les raies qui contribuent le plus aux taux de refroidissement prédits du 12CO
et du 13CO, sont respectivement les raies 12CO(5-4) (27.3%), 12CO(6-5) (23.6%) et
12CO(4-3) (20.1%) ainsi que les raies 13CO(4-3) (30.6%), 13CO(5-4) (29.6%) et 13CO(3-
2) (17.7%). La raie [CI](3P2-3P1) représente 76.4% du taux de refroidissement prédit de
C.
✷ M 83 : Les raies qui contribuent le plus aux taux de refroidissement prédits du 12CO
et du 13CO, sont respectivement les raies 12CO(7-6) (20.1%), 12CO(6-5) (19.3%) et
12CO(8-7) (15.2%) ainsi que les raies 13CO(6-5) (34.7%), 13CO(5-4) (32.8%) et 13CO(4-
3) (21.6%). La raie [CI](3P2-3P1) représente 80.3% du taux de refroidissement prédit de
C.
✷ NGC 4038 : Les taux de refroidissement prédits du 12CO et du 13CO sont respective-
ment dominés par l’émission des raies 12CO(6-5) (23.4%), 12CO(5-4) (20.3%) et 12CO(7-
6) (19.1%) ainsi que par l’émission des raies 13CO(6-5) (35.7%), 13CO(5-4) (33.4%) et
13CO(4-3) (21.1%). La raie [CI](3P2-3P1) représente 81.8% du taux de refroidissement
prédit de C.
✷ Overlap : Les taux de refroidissement prédits du 12CO et du 13CO sont respectivement
dominés par l’émission des raies 12CO(5-4) (28.2%), 12CO(4-3) (27.7%) et 12CO(6-5)
(17.2%) ainsi que par l’émission des raies 13CO(5-4) (32.2%), 13CO(4-3) (29.7%) et
13CO(6-5) (21.0%). La raie [CI](3P2-3P1) représente 83.3% du taux de refroidissement
prédit de C.
✷ NGC 253 : Les raies 12CO(6-5) (25.0%), 12CO(5-4) (24.9%) et 12CO(4-3) (17.0%)
ainsi que les raies 13CO(5-4) (31.4%), 13CO(4-3) (28.3%) et 13CO(6-5) (21.7%) repré-
sentent les principales contributions aux taux de refroidissement prédits respectivement
du 12CO et du 13CO. La raie [CI](3P2-3P1) représente 77.2% du taux de refroidissement
prédit de C.
✷ NGC 6946 : Les raies 12CO(6-5) (22.5%), 12CO(7-6) (19.6%) et 12CO(5-4) (18.7%)
ainsi que les raies 13CO(6-5) (36.8%), 13CO(5-4) (33.3%) et 13CO(4-3) (20.5%) repré-
sentent les principales contributions aux taux de refroidissement prédits respectivement
du 12CO et du 13CO. La raie [CI](3P2-3P1) représente 82.0% du taux de refroidissement
prédit de C.
Les Figs. 7.5, 7.6, 7.7, , 7.8, 7.9, 7.10, 7.11 et 7.12 exposées dans la Partie 2 Chap.
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7 montrent, pour chaque galaxie, les intensités prédites (en fonction de Jupper) issues de la
meilleure solution PDR parmi tous les modèles PDRs synthétisés (voir les graphiques de
droite). Les intensités des raies du 12CO et du 13CO sont reproduites respectivement jusqu’à
l’intensité de la raie 12CO(15-14) et jusqu’à l’intensité de la raie 13CO(6-5). Les prédictions
issues des meilleurs modèles ont été multipliées par un facteur de remplissage FRPDR calculé
de la même manière que pour les modèles LVGs et dont les valeurs sont exposées dans la
Table 8.3.
Comme il a été précédemment mentionné, les modèles PDRs utilisés ici ont été dévelop-
pés pour des nuages interstellaires locaux (on s’est servi des valeurs standards utilisés pour
reproduire le MIS de notre Galaxie). La dispersion en vitesse de ces nuages (qui est aussi un
paramètre d’entrée des modèles) rentre en compte dans les calculs des taux de photodissocia-
tion de H2 et de CO ainsi que dans le calcul de leur émissivité. Utiliser un modèle PDR pour
ajuster des observations d’une galaxie se complique par le fait, qu’en général, dans une galaxie,
plusieurs PDRs contribuent à l’émission totale collectée dans le lobe principal. Cette émission
donne lieu à une raie large (largeur variant de 10 à 100 kms−1, voir les spectres présentés dans
la Partie 1 Chap. 3) qui est à comparer avec une unique raie modélisée PDR fine (1 kms−1).
Pour corriger de cet effet, Il a donc fallu appliquer en plus du facteur de remplissage du lobe
principal (FRPDR), un facteur
∆v(galaxie)
∆v(PDR) où ∆v(galaxie) est la largeur de la raie
12CO(3-2)
reportée dans la Table 8.3 et où ∆v(PDR) vaut 1 kms−1 (largeur typique pour un nuage
local).
8.4 Résumé et discussion des modèles PDRs
8.4.1 Principaux résultats
Grâce à la modélisation PDR, on peut encore confirmer la nette domination des raies à
haut-J du 12CO et du 13CO (Jupper >3) dans le refroidissement du milieu interstellaire. Ces
transitions sont les plus efficaces pour refroidir le gaz moléculaire. Les raies à bas-J du CO
(comme les raies 12CO(1-0) ou 12CO(2-1)) restent tout de même indispensables pour estimer
la masse des régions étudiées (via le facteur de conversion CO-H2). En effet, on ne connaît pas
encore bien la structure spatiale du gaz moléculaire chaud et dense caractérisé par les raies à
haut-J du CO contenu dans les noyaux de galaxies. On peut cependant affirmer que les régions
produisant ces hautes transitions du CO nécessitent des propriétés physiques plus restrictives
que les régions produisant du CO à bas-J. Il semble donc probable que l’émission à haut-J du
CO corresponde à des régions moins étendues. Il serait particulièrement intéressant d’observer
à haute résolution les noyaux de galaxies proches comme IC 10, NGC 6946, Henize 2-10,...
et de faire une comparaison de la structure spatiale entre les transitions à haut-J et à bas-J.
Dans la Partie 3 Chap. 7, on présente déjà des données interférométriques obtenues avec
l’IRAM-PdB de la galaxie IC 10 (noyaux et deux positions en dehors de la région centrale) à
la fréquence de 115 GHz (raie 12CO(1-0)). Pour réaliser une comparaison des données prises
à haute et à basse fréquence, dans les mêmes régions, il faut attendre la mise en service des
radio-interféromètres comme ALMA. Pour l’instant, les modèles PDRs ne nous permettent
pas de visualiser la structure spatiale du MIS puisque la géométrie utilisée reste assez éloignée
de la réalité (le milieu interstellaire est fractionné ("clumpy") tandis que les modèles PDRs
se servent de tranches de matière sous une géométrie plane parallèle).
La modélisation PDR (comme LVG) met à nouveau en lumière l’intérêt d’une détection
de la raie 12CO(5-4) dans les noyaux de galaxies proches. C’est une raie, qui contribue, dans
la plupart des cas, de façon significative au refroidissement du gaz (de 16.7% du taux de
refroidissement pour Henize 2-10 à 27.3% du taux de refroidissement pour IC 342). De plus,
le rôle prédominant de la raie 13CO(6-5) est à nouveau confirmé. Cette raie est primordiale
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pour correctement estimer le refroidissement du gaz, et elle permet de discriminer les solutions
LVGs comme les solutions PDRs (voir ci-après). Enfin, la raie 12CO(8-7) apparaît elle aussi
très intéressante à étudier puisqu’elle permettrait aussi de mieux discriminer les solutions
LVGs tout comme les solutions PDRs. En effet, les différences entre ces deux modélisations
émergent surtout pour les prédictions des raies ayant un Jupper > 8 (voir les Figs. 7.5 à 7.12
dans la Partie 2 Chap. 7).
Si l’on résume les comparaisons obtenues entre les observations et les prédictions PDRs
tant qu niveau des courbes de refroidissement qu’au niveau des valeurs des taux déduits, pour
les transitions de 12CO, on remarque un bon accord. En ce qui concerne le 13CO, les courbes
de refroidissement prédites sont en accord avec les observations c’est-à-dire jusque pour la raie
13CO(3-2) dans toutes les sources sauf NGC 253 et Overlap (sources pour lesquelles aucune
zone de meilleurs modèles n’a pu être définie). Les estimations des taux de refroidissement du
13CO diffèrent significativement des taux observés, ce qui est attendu vu l’incomplétude de
l’échantillon de raies en 13CO
En ce qui concerne le carbon neutre, les différences entre observations et prédictions sont
significatives, comme il est mentionné plus haut. Ceci peut être dû à plusieurs effets : soit
le comportement du carbone neutre s’avère davantage similaire à celui des basses transitions
du CO (elles aussi mal reproduites par les modèles PDRs) soit un paramètre du modèle
jusqu’alors fixe doit être ajusté aux observations (Av par exemple).
8.4.2 Comparaisons LVG/PDR/observations
Si on compare les solutions LVGs et PDRs, et qu’on veut, pour chaque galaxie, établir un
échantillon de raies homogène allant jusqu’aux raies 12CO(15-14) et 13CO(6-5), on a donc :
* Dans le cas des Antennes, les modèles LVGs et PDRs reproduisent, dans l’ensemble,
moins bien les observations que pour les autres galaxies, à cause surtout du faible rap-
port S/B de certaines raies comme la raie 12CO(4-3) et 12CO(7-6)2. Cependant, il existe
pour NGC 4038 une bonne concordance entre les prédictions LVGs et PDRs : la posi-
tion du maximum d’intensité (en Wm−2sr−1, voir les graphiques de droites des Figs. 7.5
à 7.12) est la même (12CO(6-5)) et les taux de refroidissement prédits sont similaires
(voir les Tables 7.3 et 8.3). Pour Overlap, les différences entre les deux modélisations
apparaissent surtout pour les raies ayant un Jupper >6. En effet, au niveau de la posi-
tion du pic d’intensité, les modèles PDR comme LVG prévoient une même position du
maximum d’intensité pour la raie 12CO(5-4) et les taux de refroidissement prédits du
12CO sont en bon accord (facteur 6 10%). C’est surtout pour les raies de 13CO que
les différences deviennent marquées (pics restent similaires mais taux qui diffèrent plus
significativement). Dans ce cas, il est très difficile de pencher pour un modèle ou l’autre.
Vu la trop grande indétermination existant sur cette source (zone de meilleurs modèles
PDR discutable, écarts importants entre prédictions LVG et PDR pour les raies ayant
un Jupper >6,...), elle sera exclue de la discussion abordée dans la sous Sect. 8.4.3.
* Pour Henize 2-10, IC 10 et IC 342, les solutions proposées par les modélisations LVG
et PDR sont en très bon accord dans les courbes de refroidissement du 12CO et les
taux prédits sont très similaires voir égaux (Cf. la Fig. 7.6 et les Tables 7.3 et 8.3).
Les différences apparaissent seulement pour les courbes de 13CO à partir de Jupper > 4.
N’ayant pas suffisamment d’observations (le Jupper maximum observé vaut 3) il semble
difficile de pouvoir pencher en faveur de l’une ou l’autre modélisation. Quand on étudie
encore plus en détail les modèles (valeurs de χ2min et de ∆χ
2) pour Henize 2-10 et IC 342,
le modèle PDR semble tout de même reproduire légèrement mieux les observations que
2C’est pour cette raison que le 12CO(4-3) et le 12CO(7-6) n’avaient pas été considérés dans les calculs de
l’ajustement par la méthode des moindres carrés de la modélisation PDR et LVG.
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le modèle LVG. La modélisation PDR est de toute façon plus raffinée que celle LVG.
Pour IC 10, on préférera aussi conserver comme meilleures prédictions celles issues
des modèles PDRs, par souci d’homogénéité avec les autres sources (voir ci-après la
comparaison avec le quasar Cloverleaf et le centre de la Voie Lactée).
* Pour NGC 253, M 83 et NGC 6946, de faibles différences sont visibles entre les modèles
LVGs et PDRs : les pic d’intensités et les valeurs des taux de refroidissement ne sont
pas strictement les mêmes (voir les Figs. 7.11, 7.8 et 7.12 ainsi que les Tables 7.3
et 8.3). L’absence d’observations pour NGC 6946 et M 83 de la raie 12CO(7-6) peut
expliquer cette indécision dans la position des pics prédits. Pour M 83, les courbes
en 13CO semblent cependant en bon accord (position du pic et taux de refroidissement
prédits proches) ce qui n’est pas le cas pour NGC 253 ni pour NGC 6946. Les différences
entre les prédictions LVGs et PDRs restant assez faibles, on choisira de la même manière
que pour IC 10, les prédictions issues des modèles PDRs.
Ainsi, pour chaque source, on a un échantillon homogène de raies allant de la transition
12CO(1-0) jusqu’à la transition 12CO(15-14) et de la transition 13CO(1-0) jusqu’à la transition
13CO(6-5) (mélange de prédictions PDRs et d’observations). De plus, il semble que le bon
accord global entre les prédictions LVGs et PDRs valide a posteriori les conclusions établies
pour les modèles LVGs.
8.4.3 Nouveau diagnostic de l’activité stellaire dans les noyaux de galaxies ?
A partir de ces échantillons de raies, si on compare les positions des pics d’intensité de
chaque source avec celle des autres3, on s’aperçoit qu’il existe des différences suivant le type
de la galaxie (spirale normale, irrégulière, à flambée de formation d’étoiles, en interaction...).
Pour davantage mettre en avant ces différences, nous avons rajouté à cette étude deux sources
bien connues : le centre de la Voie Lactée et le quasar Cloverleaf. La Voie Lactée est considérée
comme une galaxie spirale normale tandis que le quasar Cloverleaf est une galaxie très active
en formation d’étoiles et lointaine (z = 2.56). Pour chaque galaxie étudiée, on présente dans
les Figs. 8.6 et 8.7 les courbes de refroidissement (flux en Wm−2) en fonction de Jupper.
Ces courbes sont issues des observations et des prédictions PDRs. C’est une unité de flux
et non d’intensité qui a été utilisée pour ces graphiques, ceci pour des questions pratiques,
puisque les seules données disponibles dans la littérature pour le centre de la Voie Lactée et
pour le quasar Cloverleaf étaient exprimées en Wm−2. Les valeurs des flux des raies de CO
pour le centre de la Voie Lactée proviennent de Fixsen et al. [1999] tandis que les valeurs des
flux des raies de CO pour le quasar Cloverleaf sont issues de Barvainis et al. [1997], Tsuboi
et al. [1999], Weiß et al. [2003] (voir les Tables 11 et 12 dans Bayet et al. [2005a] (soumis)
où toutes les valeurs de flux sont indiquées). On complète jusqu’à la raie 12CO(15-14) les
observations (symboles blancs) par les prédictions (symboles gris) issues des meilleurs modèles
PDRs puisque cette modélisation est la plus raffinée ici pour reproduire les observations.
Chaque source est représentée par des symboles (triangles ou points) mentionnés en bas de
chaque graphique. On a appliqué un facteur d’échelle à certaines sources pour rendre la lecture
des graphiques et donc leur comparaison, plus aisée (voir les Figs. 8.6 et 8.7).
On s’aperçoit en comparant la position du pic dans les courbes de refroidissement des Figs.
8.6 et 8.7 qu’il y a trois positions différentes suivant le type de la galaxie : pour Henize 2-10 et
le quasar Cloverleaf, le pic se situe pour la raie 12CO(7-6) ; pour IC 10, M 83, NGC 253, NGC
4038, et NGC 6946, le maximum de flux de situe à la raie 12CO(6-5) et pour le centre de la
Voie Lactée et IC 342, il se situe à la raie 12CO(4-3). Pour NGC 6946, le maximum d’intensité
est moins évident que pour les autres sources puisque l’observation de la raie 12CO(6-5) paraît
3On rappelle que la position Overlap dans la galaxie des Antennes est exclue de cette discussion à cause
du manque de cohérence entre les prédictions PDR et LVG concernant les raies ayant un Jupper >6.
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Fig. 8.6 – Flux (en Wm−2) en fonction de Jupper pour le le centre de la Voie Lactée (en haut
à gauche, symboles : triangles), IC 342 (en haut à gauche, symboles : points), NGC 6946 et
M83 (en haut à droite, symboles respectifs : points et triangles), le quasar Cloverleaf (en bas
à gauche, symboles : triangles), Henize 2-10 (en bas à gauche, symboles : points) et NGC
253 et IC 10 (en bas à droite, symboles respectifs : points et triangles). Les facteurs d’échelle
appliquées aux observations (symboles noirs) et aux prédictions issues des modèles PDRs
(symboles gris) pour permettre une lecture et une comparaison des graphique plus facile sont
spécifiés en bas de chaque graphique ("scaling factor"). Pour le quasar Cloverleaf, la valeur
de la raie 12CO(1-0) est une limite inférieure (voir Tsuboi et al. 1999).
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Fig. 8.7 – Flux (en Wm−2) en fonction de Jupper pour le noyau NGC 4038 dans la galaxie
des Antennes (points). Voir la légende de la Fig. 8.6. On notera que les raies 12CO(4-3) et
12CO(7-6) apparaissent de moins bonne qualité que les autres observations.
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être aussi intense que la raie 12CO(5-4) prédite. Cependant, vu le manque d’information à
Jupper >6 (pas de détection de la raie 12CO(7-6)), on privilégie l’observation par rapport à la
prédiction PDR (plus incertaine). C’est pourquoi NGC 6946 est aussi classée dans la même
catégorie qu’IC 10. Ces courbes de refroidissement, malgré la dégénérescence des différents
modèles semblent donc avoir un réel pouvoir prédictif robuste. On pourrait pour des sources
difficilement observables, trouver par superposition le maximum d’intensité correspondant, et
déjà au premier ordre, avoir une idée de l’activité de formation stellaire.
Ces différences dans la position des pics ne sont pas la conséquence d’un effet de distance
(ou d’une différence de résolution linéaire) comme le montrent Bayet et al. [2004], Bayet et al.
[2005a] (soumis) mais sont uniquement dues à des différences dans les conditions physiques
internes des noyaux de galaxies. C’est pourquoi la forme de ces courbes de refroidisse-
ment pourrait être utilisées comme diagnostic du type de noyau proches (ou plus
éloignés), et donc, de l’activité de formation stellaire en leur sein.
Troisième partie
Perspectives - Etude multi-longueurs
d’onde

La troisième et dernière partie de ce manuscrit présente des travaux encore en cours
d’élaboration (Bayet et al. 2006a, 2006b en préparation) et dont les résultats restent, à ce jour,
préliminaires. Ces travaux s’inscrivent dans la continuité des chapitres précédents (voir les
Parties 1 et 2) et prolongent ainsi l’étude sur les conditions physiques du MIS dans les galaxies
proches et plus lointaines. Ils consistent à rechercher des informations complémentaires à celles
déjà obtenues via les émissions des raies millimétriques et submillimétriques de C et de CO.
Ces informations complémentaires ne sont accessibles que sous la condition de s’ouvrir à
d’autres domaines de longueurs d’onde. Ainsi, une étude multi-longueurs d’onde du milieu
interstellaire va être menée, dans le but de comparer les émissions des divers composants
d’une galaxie.
Plus précisément, il s’agit de comparer nos données avec l’émission d’un autre composant
fondamental du milieu interstellaire jusqu’alors presque totalement ignoré : les poussières
(aussi appelées les grains). Les poussières émettent comme des corps gris, une émission conti-
nue dont le maximum se situe dans l’IR lointain (ou FIR pour "Far InfraRed"). Il existe un
type spécifique de poussières appelées PAHs (pour "Poycyclic Aromatic Hydrocarbons") qui
émettent, elles, en IR moyen. La présence des PAHs a été suggérée en 1984 pour expliquer
les bandes d’émission en IR entre λ = 3 µm et λ =15 µm, appelées bandes non identifiées
(ou UIR bands pour "Unidentified InfraRed bands"). Ces PAHs sont généralement des agré-
gats de carbone organisés en cycles aromatiques d’une cinquantaine d’atomes, tandis que les
autres poussières, au contraire, ont des tailles allant jusqu’à l’ordre du dixième de micron et
sont composées principalement de silicates et de roches carbonées. Toutes ces poussières sont
chauffées par le rayonnement stellaire visible et UV. Les poussières absorbent et diffusent ce
rayonnement très efficacement. Les régions de formation d’étoiles sont ainsi des zones aussi
très brillantes en IR moyen et lointain. Comparer l’émission des poussières et du gaz permet
donc de mieux cerner l’activité de formation des d’étoiles dans les galaxies.
En ce qui concerne le refroidissement du gaz, on peut rappeler qu’il s’effectue par les
émissions de raies intenses produites par les espèces les plus abondantes dans la galaxie. Grâce
à la modélisation PDR (voir la Partie 2 Chap. 8), on a su identifier les raies qui contribuaient
le plus au refroidissement du gaz. Ainsi, dans des régions d’Av < 2 les raies [CII] (λ = 158
µm) et [OI] (λ = 63 µm) dominent le refroidissement du gaz tandis que pour des régions où
Av est compris entre 2 et 5, ce sont les raies de structure fine de carbone atomique C et les
raies rotationelles de CO qui sont les plus intenses (Voir la Fig. 8.2 dans la Partie 2 Chap
8).
Dans cette partie, on étudie donc les possibles corrélations, dans le premier chapitre, entre
les émissions millimétriques et submillimétriques des raies deC et deCO, le rayonnement FIR
et le rapport F60/F100 (rapport des flux à λ = 60 µm et à λ = 100 µm), à grande échelle.
Dans le deuxième chapitre, on s’intéresse aux liens existant entre les émissions millimétriques
et submillimétriques des raies de C et de CO et les émissions des PAHs en IR moyen
à grande échelle. Le dernier chapitre de cette partie est consacré à une comparaison des
émissions des raies de C et de CO par rapport à l’émission IR moyen mais cette fois-ci à
haute résolution ; les observations provenant de l’IRAM-PdB (à ν = 115 GHZ, observations
de la raie 12CO(1-0)) et du satellite ISOCAM (ISO-LW2 et ISO-LW3 détectant les émissions
des poussières à respectivement λ 7 µm et λ 15 µm). Les observations à haute résolution de
l’IRAM-PdB nous permettent de sonder en détail le noyau de la galaxie irrégulière IC 10 et de
distinguer ainsi les nuages moléculaires géants (ou GMCs pour "Giant Molecular Clouds") s’y
trouvant. En comparant aux observations (haute résolution) prises en IR moyen par ISOCAM,
ceci va nous permettre d’accroître notre connaissance sur la formation des étoiles dans le milieu
interstellaire à petite échelle dans une galaxie irrégulière et en particulier dans son noyau.
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Dans ce chapitre, pour notre échantillon de noyaux de galaxies (Henize 2-10, IC 10, IC
342, M 83, NGC 253, NGC 4038 & Overlap et NGC 6946), nous allons nous intéresser particu-
lièrement à la comparaison à grande échelle des émissions des raies de C et de CO (domaines
mm/submm) avec les émissions des raies [CII] (λ = 158 µm) et [OI] (λ = 63 µm) puis, avec
l’émission continue des poussières dans l’IR lointain (FIR). Nous montrerons comment la raie
[CI](3P2-3P1) ainsi que les raies 12CO(5-4), 12CO(6-5) et 12CO(7-6) peuvent être considé-
rées comme de bons traceurs du gaz moléculaire (au même titre que la raie 12CO(1-0) très
souvent utilisée dans la littérature) et par là même, nous renseigner aussi sur l’activité de
formation d’étoiles dans les galaxies lointaines, surtout les galaxies riches en poussières où
malheureusement l’émission des étoiles massives et des régions HII est écrantée.
9.1 Les données
En étudiant parallèlement les émissions des poussières et du gaz, on quantifie mieux le
refroidissement donc l’activité de formation stellaire régnant dans les galaxies proches. Pour
mener à bien cette étude, nous allons comparer :
♦ les émissions FIR (flux), celles à λ = 60µm et à λ = 100µm (rapport de flux : F60/F100)
et les émissions des raies [CII], [OI] et [NII] (flux respectivement à λ = 158, 63 et 122
µm, issus de la littérature et établis à partir d’observations du satellite ISO)
♦ avec les émissions issues de notre échantillon d’observations (effectuées au CSO) et de
prédictions (issues des modèles PDRs) des raies de C et de CO (soit des flux de ν =
115 GHz à 1727 GHz pour le monoxyde de carbone, et des flux à ν = 492 GHz et à 806
GHz pour les deux raies de structure fine du carbone neutre).
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9.1.1 Valeurs issues de la littérature
Les flux FIR sont communément estimés par la formule de Helou et al. [1988] :
FIR(Wm−2) = 1.26× 10−14(2.58F60 + F100) (9.1)
où F60 et F100 correspondent respectivement au flux continuum à 60 µm et à 100 µm
(exprimés en Jy) provenant généralement du catalogue IRAS. On trouve les flux F60 et F100
pour nos huit sources dans les articles de Dale et al. [2000], Rice et al. [1988], Soifer et al.
[1989]. Mais, ils sont obtenus non pas pour la région centrale de ces galaxies mais sur une
plus vaste région, la résolution des données IRAS étant typiquement de 1.5’x 4.75’ [Carico
et al., 1988]. Or, notre étude se limite aux noyaux de galaxies. Les valeurs répertoriées dans
ces articles ne peuvent donc pas être utilisées sans risquer une surestimation des flux FIR sauf
dans le cas d’une source ponctuelle comme Henize 2-10 où les flux à 60 µm et à 100 µm issus
du catalogue IRAS [Galliano et al., 2005] peuvent être utilisés pour évaluer le flux FIR des
poussières de cette galaxie à partir de l’Eq. 9.1 (la valeur déduite est répertoriée dans la Table
9.1). Pour les autres sources que Henize 2-10, il a donc fallu trouver dans la littérature les
flux F60 et F100 calculés uniquement sur les régions centrales des galaxies. C’est dans Negishi
et al. [2001] pour NGC 253, M 83, la galaxie des Antennes (soit les deux positions Overlap et
NGC 4038) et NGC 6946 que nous avons trouvé ces valeurs obtenues à partir des observations
ISO-LWS ou d’observations de l’avion KAO. Ces données ont une résolution respectivement
de 60" à 80" et de 55" à 1.2’. Tous les flux FIR estimés à partir de l’Eq. 9.1 et des flux
F60 et F100 trouvés dans la littérature, sont répertoriées dans la Table 9.1 et utilisés pour
construire les Figs. 9.1 et 9.2. Pour IC 10, nous avons trouvé directement une estimation du
flux FIR dans Madden et al. [1997]. Pour IC 342, nous avons déduit le flux FIR d’après Stacey
et al. [1991] ainsi que d’après une réduction d’observations ISO effectuée par J. Rodriguez
Goicoechea.
Un autre traceur indirect de l’activité de formation stellaire dans les galaxies est le rapport
des flux respectivement à λ = 60µm et à λ = 100µm : F60/F100 (voir Sanders & Mirabel
1996, Helou et al. 1988, Boulanger et al. 1988, Malhotra et al. 2001). En effet, ce rapport nous
permet d’acquérir de l’information sur la distribution d’énergie spectrale des poussières (SED)
et d’estimer leur température (voir les références citées ci-dessus). Pour une galaxie donnée,
en effet, plus ce rapport est grand, plus les poussières sont chaudes et donc, plus la région
considérée est active en formation d’étoiles (jeunes et massives). Nous avons ainsi répertorié
dans la Table 9.1 les valeurs des rapports de flux F60/F100 basées également sur des données
ISO et présentées dans Negishi et al. [2001] pour les Antennes (NGC 4038 et Overlap), M 83,
NGC 253 et NGC 6946. Pour IC 10 et IC 342, les valeurs des rapports F60/F100 proviennent
de Brauher et al. (communication privée) et d’une réduction de données ISO effectuée par J.
Rodriguez Goicoechea.
En ce qui concerne enfin les flux des raies [CII] et [OI], nous avons pu trouver des estima-
tions d’une part, dans Brauher et al. (communication privée) pour IC 10 et IC 342 (confirmées
par une réduction des données ISO effectuée par J. Rodriguez Goicoechea), et d’autre part,
dans Negishi et al. [2001] pour les galaxies M 83, NGC 253, NGC 4038 & Overlap et NGC
6946. Pour M 83, NGC 253 et NGC 6946, les flux de la raie [NII] (à λ =122 µm) également
disponibles dans ce même article, ont été répertoriés car ils sont très utiles pour soustraire
de l’émission totale de [CII], la partie provenant du gaz ionisé (voir plus loin les Eqs. 9.4 et
9.5). Malheureusement, nous n’avons pas pu trouver les flux de la raie [NII] pour les autres
galaxies de notre échantillon.
De même, aucun flux [CII], [OI] ni [NII] pour Henize 2-10 n’a pu être obtenu. Cette galaxie
irrégulière sera donc exclue de l’étude comparative concernant les flux des raies [CII] et [OI].
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Néanmoins, cette source participera à l’étude menée sur la comparaison des flux FIR, F60/F100
avec ceux des raies de C et de CO.
9.1.2 Valeurs issues de notre échantillon d’observations et de prédictions
– Les raies de CO : Comme il est précisé dans la Partie 2 Chap. 8, notre échantillon
de raies va de la transition 12CO(1-0) à 12CO(15-14), et de la transition 13CO(1-0) à
13CO(6-5), les prédictions PDRs complétant les observations manquantes. Dans tout
ce qui suit, on ne travaillera qu’avec le flux total de 12CO (F(CO)) calculé comme la
somme des intensités des raies 12CO(1-0) à 12CO(15-14) transformée en flux par l’Eq.
4.3 décrite dans la Partie 1 Chap. 4. Les flux rayonnés par le 12CO utilisés dans les
Figs. 9.1 et 9.2 (F(CO)) sont répertoriés dans la Table 9.1. Les raies de 13CO ne
seront pas concernées par l’étude effectuée dans cette partie car nous avons vu qu’elles
contribuaient moins au refroidissement que les raies, plus intenses, de 12CO. De plus,
les prédictions PDRs pour les raies de 13CO(4-3), 13CO(5-4) et 13CO(6-5) sont très in-
certaines (voir la Partie 2 Chap. 8). Dû au manque de détections à ces fréquences, nous
nous restreindrons donc à la comparaison du refroidissement du gaz représenté par les
émissions des raies de 12CO et du carbone atomique C (voir détails ci-après), les émis-
sions des raies de structure fine du carbone ionisé [CII] (λ = 158 µm) et de l’oxygène
neutre [OI] (λ = 63 µm) avec les habituels traceurs indirects de l’activité de formation
des étoiles, soit les émissions FIR qui caractérisent le refroidissement des poussières et
avec le rapport F60/F100.
– Les raies de C : Dans la Partie 2 Chap. 8, nous avons vu que les prédictions PDRs
des intensités des raies du carbone atomique C n’étaient pas du tout en accord avec
les observations et que les écarts étaient significatifs (Voir la Table 8.1). En effet, les
modèles PDRs, contraints par les rapports d’intensités faisant intervenir les raies de CO
à haut-J, ne reproduisent pas correctement les observations de C. On ne peut donc pas
utiliser les valeurs issues des modèles PDRs pour estimer le flux total de C (F(C)). Il
a donc fallu trouver un autre moyen pour estimer le F(C) c’est-à-dire pour estimer le
flux de la raie [CI](3P2-3P1) quand elle n’est pas observée puisque le flux émis par la
raie [CI](3P1-3P0) a été détecté dans toutes nos sources. Pour estimer le flux de la raie
[CI](3P2-3P1) non observée, on se base sur les sources ayant été observées à la fois en
[CI](3P1-3P0) et en [CI](3P2-3P1) soit les noyaux des galaxies IC 10, IC 342 et NGC 253.
On fait la supposition que ces trois galaxies sont représentatives de notre échantillon. On
calcule le rapport d’intensité moyen (des trois galaxies) entre les deux raies de carbone
atomique, tel que1 :
fact =
(
I[CI](3P2−3P1)
I[CI](3P1−3P0) IC10
+
I[CI](3P2−3P1)
I[CI](3P1−3P0) IC342
+
I[CI](3P2−3P1)
I[CI](3P1−3P0) NGC253
)
/3 (9.2)
= (2.02 ± 0.70 + 3.95 ± 0.94 + 1.05 ± 0.23 )/3 = 2.34 ± 0.397
Ensuite, pour chaque source hormis IC 10, IC 342 et NGC 253, on multiplie l’inten-
sité de la raie [CI](3P1-3P0) par le facteur 2.34 ± 0.397 pour estimer l’intensité de la
raie [CI](3P2-3P1) non observée. Cette méthode utilise ainsi un facteur moyen (fact)
faisant intervenir des galaxies (IC 10, IC 342 et NGC 253) dont les noyaux sont dif-
férents (respectivement irrégulier, spiral normal et à flambée de formation d’étoiles).
1L’erreur sur une somme de facteurs A+∆A, B+∆B, C+∆C vaut
√
∆A2 + ∆B2 + ∆C2.
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Pour correctement estimer dans chaque source, l’intensité de la raie [CI](3P2-3P1) non
observée, il faudrait utiliser un facteur spécifique à chaque type de noyau. En effet,
comme on l’a vu dans la Partie 2 Chaps. 7 et 8, les propriétés physiques du MIS sont
différentes suivant le type du noyau de la galaxie. L’intensité de l’émission du carbone
n’a donc aucune raison d’être la même pour tous les types de noyaux. La méthode pro-
posée ici pour estimer l’intensité de la raie [CI](3P2-3P1) à partir de l’intensité de la raie
[CI](3P1-3P0) reste donc assez grossière mais, en l’absence d’observations en [CI](3P2-
3P1), elle semble la seule estimation physiquement acceptable et basée sur la réalité
d’une détection (celle de la raie [CI](3P1-3P0)). Finalement, pour les huit sources de
notre échantillon, on somme les intensités des deux raies de carbone atomique, puis on
les convertit en flux via l’Eq. 4.3 exposée dans la Partie 1 Chap. 4. Les valeurs obtenues
de flux F(C) sont exposées dans la Table 9.1.
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Tab. 9.1 – Tableau répertoriant les flux dans l’IR lointain (FIR) issus des observations du satellite ISO et KAO, les rapports F60/F100 (issus
des observations du satellite ISO, voir les références citées dans le texte), ainsi que les flux des raies [CII] (λ = 158 µm), [OI] (λ = 63 µm) issus
de la littérature et exprimés en Wm−2 (voir le texte). Ce tableau présente aussi les flux totaux (en Wm−2) de CO issus des observations (voir la
Partie 1 Chap. 3) et des prédictions des modèles PDRs (voir la Partie 2 Chap. 8), les flux de la raie 12CO(1-0) issus de la littérature (convolués
à 21.9", voir les Tables 4.3 et 4.4 présentées dans la Partie 1 Chap. 4) et les flux totaux de C (voir le texte). Ce tableau donne enfin les flux de
la raie [NII] (λ = 122 µm) qui sont utiles dans l’estimation de la contribution du milieu ionisé au flux totaux de la raie [CII] (voir le texte).
Flux Henize 2-10 IC 10 IC 342 NGC 253 M 83 NGC 4038 Overlap NGC 6946
FIR 1.17 ± 0.178 2.18 ± 0.327 5.97 ± 0.896 52.8 ± 12.0 7.38 ± 2.30 1.22 ± 0.60 1.22 ± 0.600 3.38 ± 1.10
(×10−12Wm−2)
de [CII] - 9.55 ± 0.916 13.1 ± 0.185 51.9 ± 10.4 17.6 ± 3.50 5.20 ± 1.00 5.20 ± 1.00 10.3 ± 2.10
(×10−15Wm−2)
de [OI] - 7.05 ± 0.100 10.6 ± 0.359 37.6 ± 7.50 11.8 ± 2.40 3.40 ± 0.70 3.40 ± 0.70 5.90 ± 1.20
(×10−15Wm−2)
de [NII] - - - 8.80 ± 1.80 3.20 ± 0.70 - - 1.00 ± 0.300
(×10−15Wm−2)
de Ctot 0.128 ± 0.024 0.157 ± 0.025 1.01 ± 0.104 9.28 ± 1.18 0.953 ± 0.191 0.230 ± 0.036 0.154 ± 0.021 0.584 ± 0.071
(×10−16Wm−2)
de COtot 1.32 ± 0.082 0.875 ± 0.050 5.11 ± 0.130 91.4 ± 6.38 15.6 ± 0.338 2.32 ± 0.162 3.82 ± 0.368 10.9 ± 0.379
(×10−16Wm−2)
de 12CO(1-0) 4.83 ± 0.197 4.58 ± 0.917 39.9 ± 0.393 184.1 ± 16.56 17.5 ± 0.420 5.36 ± 1.07 7.02 ± 1.40 37.5 ± 7.49
(×10−19Wm−2)
Rapport
F60/F100a 0.750 0.630 0.390 0.700 0.600 0.520 0.520 0.500
- : valeurs non observées et non trouvées dans la littérature ; a : erreurs sur les rapports non disponibles dans la littérature (voir les références
dans le texte).
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Tab. 9.2 – Paramètres de l’ajustement défini par l’Eq. 9.3 des émissions de [CII], [OI], C
(total), CO (total) et 12CO(1-0) en fonction de l’émission FIR. La dernière colonne donne le
nombre de points utilisés dans le calcul de l’ajustement. Les résultats présentés dans ce tableau
ne tiennent pas compte de la galaxie IC 10 (voir le texte) et, pour les corrélations [CII] et [OI],
de la galaxie Henize 2-10 également exclue du calcul de régression (aucune donnée trouvée
dans la littérature pour cette source). L’ajustement ainsi que l’obtention des paramètres de
régression ont été effectués par l’utilisation du logiciel Xmgrace.
A B coefficient nombre de
de corrélation points utilisés
[CII] (1.062 ± 0.607)×10−7 0.613 ± 0.021 0.998 6
[OI] (1.820 ± 0.546)×10−7 0.649 ± 0.028 0.996 6
Ctot (6.187 ± 2.045)×10−5 1.058 ± 0.063 0.991 7
COtot (5.272 ± 1.582)×10−5 0.953 ± 0.157 0.938 7
12CO(1-0) (3.278 ± 0.983)×10−8 0.897 ± 0.153 0.934 7
9.2 Comparaison entre émissions du gaz et des poussières : corrélations ?
A partir de ces données, nous pouvons comparer dans les noyaux de galaxies de notre
échantillon, les émissions de structure fine du [CII], [OI], de C et l’émission des raies rota-
tionnelles de CO avec l’émission continuum FIR et le rapport F60/F100. Nous obtenons dans
un premier temps, les graphiques présentés dans la Fig. 9.1. Cette figure comprend quatre
comparaisons (en échelle log-log) : les flux du [OI] et du [CII] en fonction des flux FIR (en haut
à gauche), les flux totaux du C en fonction des flux FIR (en haut à droite), les flux de la raie
12CO(1-0) en fonction des flux FIR (en bas à gauche) tandis que la dernière comparaison (en
bas à droite) se fait entre les flux totaux de CO et les flux FIR. Pour faciliter l’interprétation
et la lecture de ces graphiques, nous avons ajouté les barres d’erreurs selon les abscisses et
selon les ordonnées et nous avons calculé des droites de régression (en noir) qui s’ajustent aux
mesures (de la même façon que pour la Fig. 4.1 dans la Partie 1 Chap. 4). L’ajustement des
points de la Fig. 9.1 est ainsi réalisé avec l’équation suivante (loi de puissance) :
Y = A×XB (9.3)
où les paramètres A et B ainsi que leur erreurs respectives sont calculés par régression et
listés dans la Table 9.2. La galaxie IC 10 n’a pas été prise en compte dans le calcul de cette
régression2car cette source sort des corrélations (voir la discussion ci-après).
Comme on peut le voir sur la Fig. 9.1, les lois de puissance décrites par l’Eq. 9.3 et les
paramètres A et B de la Table 9.2 reproduisent bien les données. Plusieurs types de fonctions
(régression linéaire, quadratique, logarithmique, exponentielle) ont été testées mais c’est l’Eq.
9.3 qui reproduit le mieux les observations. Le paramètre A représente une constante dans
le calcul de la régression tandis que le paramètre B correspond à la pente de la droite de
régression (en échelle logarithmique). La dispersion autour de la droite de régression soit
l’erreur commise sur B nous informe directement (avec le coefficient de corrélation) de la
pertinence de la corrélation ajustée. Ainsi, on montre que les flux de [CII] et de [OI] sont les
émissions les mieux corrélées avec les flux FIR (rapports errBB respectivement de 0.034 et de
0.043). Puis viennent les émissions totales de C ( errBB = 0.059), de CO (
errB
B = 0.165) et de
2Le calcul de la régression s’effectue par une méthode de minimisation des valeurs de moindres carrés cal-
culées. On minimise ainsi la distance (en abscisse et en ordonnées) entre la droite théorique et les observations.
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12CO(1-0) ( errBB = 0.170)
3. Il apparaît donc de cette première analyse que les flux de C (total)
et de CO (total) sont aussi bien (voire mieux) corrélés que ceux de la raie 12CO(1-0) aux flux
IR lointain des poussières. En effet, on peut trouver dans bon nombre d’articles des graphiques
faisant intervenir la raie 12CO(1-0) comme traceur du gaz moléculaire dans des discussions
sur l’activité de formation des étoiles [Wolfire et al., 1989, Ingalls et al., 2002, Juvela et al.,
2003]. A l’aide de la Fig. 9.1 et de la Table 9.2, on montre que le F(C) et le F(CO) peuvent
aussi être deux bons traceurs du gaz et donc aussi bien renseigner sur l’activité de formation
des étoiles dans les galaxies que la raie 12CO(1-0), puisque les corrélations F(C) versus FIR et
F(CO) versus FIR sont meilleures que la corrélation F(12CO(1-0)) versus FIR (voir les valeurs
de la dispersion autour de la droite).
D’autres corrélations peuvent être intéressantes à étudier pour confirmer la qualité du C et
du CO comme bons traceurs indirects de la formation stellaire dans les galaxies proches mais
aussi plus lointaines. A cet égard, nous présentons des comparaisons avec les flux à 60µm et à
100µm (soit F60/F100) qui est considéré comme un bon diagnostic de l’activité de formation
des étoiles dans les galaxies, surtout pour les galaxies très actives ayant les plus forts flux
FIR [Sanders & Mirabel, 1996, Helou et al., 1988, Boulanger et al., 1988, Malhotra et al.,
2001]. En effet, ce rapport nous informe directement sur la SED des poussières soumises au
rayonnement FUV des étoiles qui les entourent et les chauffent. C’est dans la Fig. 9.2 que
l’on étudie la relation des flux FIR, [CII], [OI], C total, CO total et 12CO(1-0) avec le rapport
F60/F100. On a tracé en haut à gauche, le graphe des rapports de flux
([CII]+[OI])
FIR en fonction
de F60/F100, en haut à droite, on s’intéresse au graphe des flux
(C)
FIR versus F60/F100, en bas
à gauche, on a la représentation des flux (CO)FIR versus F60/F100 et en bas à droite celle des
flux (
12CO(1-0))
FIR versus F60/F100. Pour alléger cette figure, on ne représente pas à nouveau les
barres d’erreurs (voir la Fig. 9.1). Aucune corrélation n’apparaît mais alors que les raies
de structure fine de [CII] et [OI] apparaissent plus faibles que le continuum FIR à plus fort
F60/F100, indiquant une décroissance de l’efficacité de refroidissement apporté par ces raies
avec une formation d’étoiles intense, le taux de refroidissement du CO total reste lui, stable
(linéairement corrélé avec l’émission FIR), et ce, quelque soit F60/F100. Une exception apparaît
pour IC 10 qui s’écarte significativement des tendances observées, probablement à cause de
sa faible métallicité.
De plus, en représentant dans la Fig. 9.3, les rapports des flux ([CII])FIR (en haut à gauche),
(C)
FIR (en haut à droite),
(12CO(1−0))
FIR (en bas à gauche) et
(CO)
FIR (en bas à droite) en fonction des
flux FIR4, on déduit une information supplémentaire intéressante. En effet, on sait d’après le
Fig. 9.1 que le C et le CO sont bien corrélés avec les flux FIR. En traçant les rapports (C)FIR
et (CO)FIR en fonction, soit de F60/F100, soit des flux FIR, on évalue directement la qualité de
la dite corrélation CO versus F60/F100 (ou versus FIR) par le simple calcul de la dispersion
des points du graphique par rapport à la valeur constante moyenne. On a tracé les barres
d’erreurs sur chaque graphique pour améliorer son interprétation. En effet, la Fig. 9.3 montre
que le rapport (COtot)FIR est constant (1.54
+0.729
−0.693× 10−45) en excluant encore IC 10 des calculs,
et ce, quelque soit le flux FIR tandis que le rapport de flux ([CII])FIR varie suivant le flux FIR
6.
Le rapport de flux (
12CO(1−0))
FIR apparaît aussi constant en fonction du flux FIR mais avec une
3Les coefficients de corrélation confirment ce classement (voir la Table 9.2).
4Ces rapports représentent aussi directement l’efficacité de refroidissement du gaz.
5Cette valeur est obtenue par un calcul de moyenne tenant compte de toutes les galaxies hormis IC 10. On
présente aussi la dispersion (asymétrique) autour de cette valeur, correspondant aux galaxies les plus éloignées
de la valeur moyenne. Se reporter aux figures présentées pour identifier ces sources.
6Ce qui est attendu d’après les précédentes études. Ceci est rassurant puisqu’on met en lumière une cohé-
rence entre nos travaux concernant notre échantillon de galaxies proches avec les travaux présentés dans les
références précédemment citées.
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Fig. 9.1 – Très bonnes corrélations obtenues entre les flux des raies [CII] (points) et [OI]
(croix) avec les flux FIR (en haut à gauche), entre les flux totaux de C avec les flux FIR
(en haut à droite), entre les flux totaux de CO avec les flux FIR (en bas à gauche) et entre
les flux de la raie 12CO(1-0) avec les flux FIR (en bas à droite). Des droites de régression
ont été calculées pour chaque graphique (voir la droite en noir sur les graphiques et voir le
texte). Les deux axes de chaque graphique sont exprimés dans des échelles logarithmiques.
Chaque point correspond à une galaxie dont le nom est spécifié. Sur les quatre graphiques
apparaissent les barres d’erreur à la fois en ordonnées et en abscisse (voir la Table 9.1). Dans
le graphique en haut à gauche, une seule mesure [CII] et [OI] est disponible pour les Antennes ;
les deux positions (NGC 4038 & Overlap) sont donc représentées par le même point nommé
"Antennae". On notera la position du noyau de la galaxie IC 10 différente de celle des autres
noyaux. Cette galaxie sort de la plupart des corrélations, c’est pourquoi elle est exclue du
calcul de régression (voir le texte).
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Fig. 9.2 – Graphiques présentant les rapports de flux ([CII]+[OI])FIR en fonction de F60/F100 (en
haut à gauche), (C)FIR en fonction de F60/F100 (en haut à droite),
(12CO(1−0))
FIR versus F60/F100
(en bas à gauche) et (CO)FIR versus F60/F100 (en bas à à droite). Les ordonnées de chaque
graphique sont exprimés dans une échelle logarithmique. Chaque point correspond à une
galaxie dont le nom est spécifié. Dans le graphique en haut à gauche, une seule mesure [CII]
et [OI] est disponible pour les Antennes ; les deux positions (NGC 4038 & Overlap) sont donc
représentées par le même point nommé "Antennae". Aucune corrélation évidente n’apparaît
dans ces quatre graphiques mais on observe une dispersion en ordonnée plus faible pour le
F(CO)/FIR et le F(C)/FIR que pour le ([CII]+[OI])/FIR et le F(12CO(1-0))/FIR ; autrement
dit, le F(CO)/FIR et le F(C)/FIR semblent constants quelque soit le rapport F60/F100 (voir
le texte). On isole la galaxie IC 10 qui clairement ne suit pas les tendances observées (voir
le texte). Les barres d’erreurs (voir la Table. 9.1 et la Fig. 9.2) n’apparaissent pas dans ces
graphiques afin d’éviter de surcharger les figures.
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plus grande dispersion (4.34 +3.461−2.516 × 10−7) tandis que le rapport de flux (Ctot)FIR a une valeur
moyenne estimée à 1.23 +0.457−0.235× 10−4. Il semblerait donc que les corrélations entre le CO sont
de meilleure qualité que celles faisant intervenir respectivement le C et la raie 12CO(1-0).
9.3 Discussion
Il est intéressant de noter la disposition des galaxies notamment dans la Fig. 9.1. Comme
on peut s’y attendre, les galaxies très actives en formation d’étoiles comme NGC 253 et
M 83 se situent vers les flux FIR, [CII], [OI], C (total), CO (total) et 12CO(1-0) les plus
élevés (soit en haut à droite dans les quatre graphiques de la Fig. 9.1) tandis que IC 10 est
située dans un coin opposé et apparaît encore ne pas bien suivre les corrélations dans trois
cas sur cinq (le flux total de C versus FIR, le flux total de CO versus FIR et la flux de la
raie 12CO(1-0) versus FIR). Il faudrait confirmer avec davantage de sources, les tendances
observées suivant les différents types de noyaux étudiés. Il serait intéressant en particulier de
rajouter les noyaux de galaxies irrégulières et ceux d’autres galaxies en interaction (comme
NGC 6090). Davantage de galaxies spirales normales seraient aussi nécessaires pour confirmer
les phénomènes observés. Pour obtenir davantage de points dans la Fig. 9.1, il faut donc
accroître le nombre d’observations dans les domaines mm/submm, les observations ISO-LWS
(flux FIR) regroupant déjà de nombreuses cibles. Pour des objets dont on connaît mal l’activité
de formation des étoiles (objets lointains) mais pour lesquels on a détecté les émissions des
raies à haut-J du CO, comme par exemple, les raies 12CO(6-5) et 12CO(7-6) (dont on sait
qu’elles contribuent le plus à l’émission totale), on pourrait utiliser la Fig. 9.1 pour estimer,
au premier ordre, le flux FIR de ces objets. Ces graphiques présentent donc un réel intérêt
prédictif.
Cependant, dans la Fig. 9.1, il paraît naturel de se poser la question de l’influence de la
distance sur les corrélations obtenues et sur la disposition des noyaux de galaxies suivant leur
type. On peut ainsi tracer ces mêmes quatre graphiques mais en luminosité plutôt qu’en flux
et ainsi comprendre l’effet de la distance (voir la Fig. 9.4). Dans la Fig. 9.4, on retrouve
les galaxies les plus actives en terme de formation d’étoiles (NGC 253, M 83,...) vers les
luminosités FIR, C et CO les plus élevées tandis que IC 342 (galaxie de type spirale normale)
est située plutôt en bas à gauche dans les quatre graphiques de la Fig. 9.4. Par ailleurs, cette
figure montre aussi que de très bonnes corrélations sont obtenues entre les luminosités totales
(exprimées en luminosité solaire L0) de C et de CO avec les luminosités FIR. Ces corrélations
sont de meilleure qualité que celles faisant intervenir les luminosités de [CII], [OI] et de 12CO(1-
0) avec la luminosité FIR (même en excluant les Antennes qui sortent de la corrélation L[OI]
& L[CII] versus L[FIR]). Bien sûr, la gamme de distance des galaxies choisies est assez faible
(de 1 Mpc à 6 Mpc environ) ce qui peut aussi fausser les conclusions auxquelles nous sommes
pour l’instant aboutis. Les corrélations précédemment observées semblent donc être dues à
une variation des propriétés intrinsèques des galaxies plutôt qu’à un effet de distance.
On rappelle que des effets de taille de lobe principal ne peuvent pas rentrer en jeu dans
ce travail de comparaison puisque les données ont été sélectionnées de telle façon qu’elles
couvrent spatialement les mêmes régions observées (le noyau de chaque galaxie).
Un autre effet susceptible de modifier nos précédentes (et préliminaires !) conclusions réside
dans le fait que les flux de [CII] observés doivent être corrigés. On sait que l’émission de
cette raie est issue d’un mélange d’émissions à la fois des phases neutres et ionisées du gaz
interstellaire. Or, ici, on ne s’intéresse qu’à la partie du rayonnement provenant de la phase
neutre. En se basant sur les corrections de flux effectuées sur des galaxies proches et sur notre
Galaxie (voir Contursi et al. 2001, Malhotra et al. 2001) à partir des observations du satellite
COBE, l’émission du [CII] issue du milieu ionisé ([CII]mil.io.) peut être estimée par l’Eq. 9.4
suivante :
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Fig. 9.3 – Graphiques présentant les rapports de flux ([CII])FIR en fonction du flux FIR (en haut
à gauche), (C)FIR versus le flux FIR (en haut à droite),
(CO(1-0))
FIR versus le flux FIR (en bas à
gauche) et (CO)FIR versus le flux FIR (en bas à droite). Les deux axes dans chaque graphique
sont exprimés dans des échelles logarithmiques. Chaque point correspond à une galaxie dont
le nom est spécifié. Dans le graphique en haut à gauche, une seule mesure [CII] est disponible
pour les Antennes ; les deux positions (NGC 4038 & Overlap) sont donc représentées par le
même point nommé "Antennae". Sur les quatre graphiques apparaissent les barres d’erreur à
la fois en ordonnées et en abscisse (voir la Table 9.1) car elles sont importantes dans le calcul
des valeurs moyennes des différents rapports de flux présentés ici en fonction du flux FIR.
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Fig. 9.4 – Très bonnes corrélations obtenues entre les luminosités (exprimées en luminosité
solaire L0) des raies [CII] (croix) et [OI] (carrés) avec les luminosités FIR (en haut à gauche),
entre les luminosités totales de C avec les luminosités FIR (en haut à droite), entre les lumi-
nosités de la raie 12CO(1-0) avec les luminosités FIR (en bas à gauche) et entre les luminosités
totales de CO avec les luminosités FIR (en bas à droite). Les deux axes de chaque graphique
sont exprimés dans des échelles logarithmiques. Chaque point correspond à une galaxie dont
le nom est spécifié. Dans le graphique en haut à gauche, une seule mesure [CII] et [OI] est
disponible pour les Antennes ; les deux positions (NGC 4038 & Overlap) sont donc représen-
tées par le même point nommé "Antennae". Les barres d’erreurs (voir la Table. 9.1 et la Fig.
9.1) n’apparaissent pas dans ces graphiques afin d’éviter de surcharger les figures.
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[CII]mil.io. = 4.3× [NII] (9.4)
En effet, la raie de [NII] (λ = 122µm) n’est produite que dans le gaz ionisé puisque
le potentiel d’ionisation est plus élevé que celui l’hydrogène (14.5 eV à comparer à 13.6 eV).
L’observation de [NII] nous permet donc d’estimer la fraction de l’émission du [CII] provenant
du gaz ionisé à condition de connaître le rapport d’abondance en phase gazeuse C/N. Comme
il est présenté dans la Table 9.1, nous n’avons trouvé dans la littérature le flux de [NII]
uniquement pour les galaxies NGC 253, M 83 et NGC 6946. Grâce aux travaux de Contursi
et al. [2001], Malhotra et al. [2001], nous avons estimé la contribution du [CII] des régions
neutres ([CII]PDR) dans l’émission totale de [CII] ([CII]Obs) à :
[CII]PDR
[CII]Obs
=
(
[CII]Obs
[NII]
− [CII]mil.io.
[NII]
)
× [NII]
[CII]Obs
(9.5)
Nous avons obtenu pour NGC 253, M 83 et NGC 6946 les fractions suivantes : [CII]PDR[CII]Obs =
0.27, 0.22 et 0.58, soit une contribution très importante du gaz ionisé. Nous ne pouvons pas
corriger l’émission du [CII] pour les autres galaxies étudiées puisque nous n’avons pas trouvé
dans la littérature des observations de la raie [NII](λ = 122µm). Finalement, pour conserver
une homogénéité dans les émissions du [CII], nous avons choisi de présenter dans la Table 9.1
ainsi que dans les Figs. 9.1, 9.2, 9.3 et 9.4 les valeurs non corrigées de la contribution du gaz
ionisé et ce, pour toutes les sources. Il faut attendre des observations en [NII] (λ = 122µm)
supplémentaires pouvant être effectuées par le satellite Herschel pour pouvoir enfin corriger
les émissions [CII] de toutes nos sources. Alors seulement, nous pourrons modifier si besoin
est, les conclusions prélimainaires auxquelles nous sommes pour l’instant arrivés après examen
des graphiques de les Figs. 9.1 à 9.4.
Le travail d’analyse des Figs. 9.1, 9.2, 9.3 et 9.4 est actuellement en cours. Les résultats
que nous obtiendrons feront prochainement l’objet d’une publication (Bayet et al. 2006a, en
préparation). On peut cependant noter le pouvoir prédictif des Figs. 9.2 et 9.3 car en utilisant
le rapport des émissions du gaz (flux total des raies [CII], [OI], C et CO) sur les émissions
des poussières (flux FIR), on quantifie l’efficacité de refroidissement du gaz. De même que
pour la Fig. 9.1, on voit que les graphiques des Figs. 9.2 et 9.3 faisant intervenir le rapport
(CO)
FIR ont un réel pouvoir de prédiction pour évaluer par exemple, au premier ordre, la valeur
du rapport F60/F100. Dans ces mêmes graphiques, on peut également noter la position des
sources sous métalliques de notre échantillon (IC 10 et IC 342 situées les plus en bas). Ajouter
dans ces graphiques des sources mal connues en terme d’activité de formation stellaire (dont
on aurait détecté quand même quelques raies à haut-J du CO et le flux FIR), peut aussi nous
donner accès à des informations sur leur métallicité.
9.4 Conclusions
Cette étude préliminaire, basée sur la comparaison des émissions de plusieurs traceurs
indirects de formation stellaire connus, avec l’émission de C, et aussi de CO dans les galaxies
proches, tend à prouver que le C total et le CO total pourraient être des traceurs intéressants
du gaz participant à la formation d’étoiles dans les galaxies, complémentaire de la raie 12CO(1-
0) souvent utilisée [Wolfire et al., 1989, Ingalls et al., 2002, Juvela et al., 2003]. De bonnes
corrélations (faible dispersion) entre les flux totaux de C et de CO avec les flux FIR et avec le
rapport F60/F100 ont été établies. Or, ce sont les transitions [CI](3P2-3P1) et de CO à haut-J
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(Jupper & 5) qui contribuent le plus au taux de refroidissement total de C et de CO (voir
la Partie 2). Donc, ce sont les raies de [CI](3P2-3P1) et les raies de CO à haut-J
(Jupper & 5) qui sont de bons traceurs indirects de l’activité de formation d’étoiles
dans les noyaux de galaxies proches.
Cette remarque peut être très utile pour étudier les contributions du gaz et des poussières
au refroidissement total des noyaux de galaxies non seulement proches mais aussi lointains.
En effet, nous avons commencé à travailler sur le même type de graphiques que ceux présentés
dans les Figs. 9.1 à 9.4 mais pour un échantillon de galaxies lointaines (z>2). Une comparaison
entre les résultats obtenus entre les cibles proches et lointaines est actuellement en cours. Il
semble que des conclusions similaires soient obtenues pour les galaxies éloignées. On pourrait
donc se servir des résultats issus de l’étude de galaxies proches pour diagnostiquer l’activité
de formation des étoiles des galaxies plus lointaines en termes d’émissions des poussières et
du gaz interstellaire. A partir d’observations submillimétriques et millimétriques, on pourrait
ainsi estimer, au premier ordre, les flux FIR ou le rapport F60/F100 d’objets éloignés et avoir
une indication sur leur métallicité.
Bien sûr, ces résultats restent à confirmer lors d’études plus poussées avec, d’une part, da-
vantage de cibles, et d’autre part avec davantage d’observations à diverses longueurs d’ondes.
On peut se poser la question si, des corrélations similaires avec un autre traceur de for-
mation des étoiles comme l’émission IR proche des PAHs peuvent être obtenues. De même,
pouvons-nous retrouver à haute résolution (soit à petite échelle dans la galaxie), les corré-
lations observées à grande échelle ? Ce sont les deux chapitres suivants qui vont tenter de
répondre à ces questions en élargissant ainsi notre fenêtre de longueurs d’onde.
Chapitre10
Et avec l’émission IR moyen des
PAHs ?
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Nous avons comparé dans la Partie 3 Chap. 9 les émissions des raies [CII] (à λ = 158
µm), [OI] à (λ = 63 µm), de C (soit la somme des émissions des raies à ν = 492 et 809 GHz),
de CO total (soit la somme des émissions des raies de ν = 115 à 1727 GHz) avec l’émission
continuum FIR et le rapport F60/F100. Des corrélations ont pu être établies : on a montré
que les raies à haut-J de CO et la raie [CI](3P2-3P1) peuvent être considérées comme de bons
traceurs du gaz moléculaire corrélées aux émissions des poussières qui ainsi nous renseignent
sur l’activité de formation des étoiles au même titre que la raie 12CO(1-0) souvent utilisée.
Dans ce chapitre, nous allons étendre notre étude multi-longueurs d’onde en nous inté-
ressant au lien existant entre les émissions millimétriques et submillimétriques (raies de C
et du CO en phase gazeuse) et l’émission en IR moyen venant des PAHs (filtres ISO-LW2
et ISO-LW3 centrée respectivement à λ 7µm et à 15µm). Les PAHs étant chauffés de ma-
nière impulsionnelle par des photons énergétiques (photons UV principalement), l’intensité des
bandes d’émissions dans l’IR moyen est directement proportionnelle au champ de rayonne-
ment dans l’ultraviolet. Dans les galaxies proches, l’émission dans l’IR moyen est bien corrélée
avec l’émission en Hα des étoiles massives (voir les travaux de Roussel et al. 2001) et appa-
raît comme un traceur possible de l’activité de formation des étoiles [Förster Schreiber et al.,
2004]. Il faut noter que l’émission dans la bande LW3 du satellite ISO (centrée à 15 µm) est
produite par les PAHs et par des particules légèrement plus grosses (VSGs pour "Very Small
Grains") qui sont chauffés aussi très efficacement dans les régions de formation d’étoiles, et
moins dans le milieu diffus.
10.1 Contexte
Helou et al. [2001] ont montré que le refroidissement du gaz mesuré par la raie [CII]
est étroitement connecté au taux de chauffage déduit de l’émission en IR moyen due aux
PAHs (résultats issues des données du satellite ISO). Cette conclusion reste valide à l’échelle
d’une galaxie individuelle (NGC 6946 et NGC 1313, voir Contursi et al. 2002), et indique
que les mêmes processus physiques étudiés à petite échelle dans le milieu interstellaire local se
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retrouvent à des échelles globales dans les autres galaxies. L’intensité des photons en IR moyen
est aussi très bien corrélée avec le Hα dans les disques galactiques alors que cette corrélation
devient moins évidente dans les noyaux [Roussel et al., 2001], probablement à cause d’une
plus grande extinction du rayonnement visible et en Hα dans les régions centrales.
De plus, les images en IR moyen de galaxies riches en gaz fournissent un nouvel outil
pour étudier le processus de formation des étoiles. En effet, l’émission en IR moyen représente
le produit de la densité du gaz par le champ de rayonnement, puisque les particules qui
produisent cette émission en IR moyen sont chauffées par les photons UV des étoiles massives.
Il est donc naturel que les régions avec de forte émission en IR moyen correspondent aux
régions de forts rayonnements UV donc aux régions actives en terme de formation d’étoiles.
Ces régions actives sont, dans certains cas, cachées au plus profond des nuages moléculaires
ce qui les rend invisibles dans le domaine du visible [Mirabel et al., 1998, Wilson et al., 2000] ;
mais elles sont alors dans la plupart des cas, brillantes en IR moyen (et lointain) ainsi que
dans le domaine mm/submm. Une connection entre l’émission en IR moyen et celle des raies
de refroidissement du gaz moléculaire est ainsi attendue pour les galaxies proches. C’est ce
que nous allons tenter de confirmer.
10.2 Comparaison
Pour effectuer la comparaison entre l’émission en IR moyen des poussières et l’émission
mm/submm du gaz, nous avons utilisé les données mm/submm précédemment présentées
dans ce manuscrit et les données de la caméra ISOCAM du satellite ISO, prises dans les
filtres LW2 (centré à 6.75 µm) et LW3 (centré à 15 µm). Les caractéristiques de ces deux
filtres large bande ont été choisies pour que les bandes principales des PAHs soient couvertes
par le filtre LW2, alors que le filtre LW3 est plus sensible à l’émission continuum en IR moyen.
De nombreuses images de galaxies ont été prises dans ces deux filtres (voir Helou et al. 2001,
Roussel et al. 2001, Contursi et al. 2002).
On représente dans les Figs. 10.1 à 10.3, les aires intégrées (en Kkms−1) de différentes
transitions de CO (12CO(1-0), 12CO(2-1), 12CO(3-2), 12CO(4-3) et 12CO(6-5)) et de la raie
[CI](3P1-3P0)1 en fonction des intensités ISOCAM (en ergs−1cm−2sr−1) à 6.75 µm (ISO-
LW2 ) et à 15 µm (ISO-LW3 ). La résolution initiale (taille du pixel : 6") des données ISOCAM
(Contursi, A. communication privée) a été dégradée à la résolution des observations submilli-
métriques pour comparer les brillances dans des régions identiques. Les données (toutes, non
convoluées à 21.9") en 12CO(1-0) sont issues de la littérature ainsi que la plupart des données
en 12CO(2-1) pour les galaxies de notre échantillon (Henize 2-10, IC 10, IC 342, M 83, NGC
253, NGC 4038 & Overlap et NGC 6946 ; voir les Tables 4.2 et 4.3 dans les annexes de la Par-
tie 1 Chap. 4). Les données en C et CO concernant les autres sources que celles mentionnées
ci-dessus sont aussi issues de la littérature (et pas n’ont pas non plus été convoluées puisque
ce sont les images ISOCAM dont on a dégradé la résolution). Cet échantillon de galaxies
proches utilisés dans les Fig. 10.1 à 10.3 est plus vaste (81 objets) que l’échantillon étudié
jusqu’à présent (8 noyaux), pour améliorer la valeur statistique de l’étude.
Dans le cas du graphique 12CO(3-2) versus ISO-LW2 et ISO-LW3, deux régions de forma-
tion d’étoiles appartenant à la Voie Lactée bien connues ont été ajoutées, celles correspondant
à la nébuleuse de la tête de Cheval et celle correspondant à NGC 2023. En effet, pour ces
deux sources, nous avons relevé l’émission de la raie 12CO(3-2) dans de nombreuses positions,
représentées par des étoiles jaunes (la Tête de Cheval) ou des étoiles bleues (NGC 2023)
(voir la Fig. 10.2). Ainsi, on peut comparer les positions de régions actives locales (NGC
2023) ou de régions moins actives locales (la Tête de Cheval) avec les régions très actives
1Trop peu de détections ont été obtenues en [CI](3P2-
3P1) c’est pourquoi on trace des graphiques faisant
intervenir la raie de [CI](3P1-
3P0).
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(noyaux) et moins actives (disques) des galaxies proches. Connaissant beaucoup mieux la
structure spatiale de ces deux régions, il est intéressant de les comparer aux régions centrales
de notre échantillon de sources afin d’obtenir une meilleure description du MIS de ces galaxies
proches. Dans tous les graphiques, les points noirs correspondent aux observations dans les
noyaux de galaxies (positions limitées arbitrairement aux 50" autour du centre) tandis que
les points rouges représentent les positions obtenues dans les disques des galaxies (au-delà de
la limitation arbitraire de 50").
10.3 Interprétations
Dans la Fig. 10.1, on montre que la corrélation avec les émissions en IR moyen à λ 7 µm
et λ 15µm est plus marquée pour la raie 12CO(1-0) que pour la raie 12CO(2-1) (dispersion
plus importante pour la raie 12CO(2-1) que pour la raie 12CO(1-0)). De plus, on remarquera
que la corrélation est meilleure pour la bande LW3 que pour la bande LW2. De plus, sur
ces graphiques, on remarquera qu’il ne semble pas y avoir pour ces deux raies de CO de
comportements très différents entre les observations des disques de galaxies (points rouges)
et celles obtenues dans les noyaux (points noirs).
Dans les deux graphiques du haut de la Fig. 10.2, nous avons beaucoup de points (ob-
servations en 12CO(3-2)) qui correspondent à la galaxie IC 10, c’est pourquoi nous avons
utilisé des couleurs spécifiques pour la représenter, en continuant de distinguer les points du
noyau (dans un rayon de 50" du centre, points verts) de ceux appartenant au reste de la
galaxie (au-delà de 50", points bleus). A contrario de la Fig. 10.1, on remarque que sur ces
graphiques, les régions qui ont les plus fortes intensités en CO et en IR moyen correspondent
bien aux régions les plus actives (noyaux et NGC 2023 très brillants). De même les régions
moins brillantes comme les disques et la Tête de Cheval se situent, comme on l’attend, dans
les parties moins intenses des rayonnements CO et en IR moyen. IC 10 semble suivre ces
mêmes tendances mais en décalage avec les autres sources puisque les points représentant les
détections dans son noyau se situent à la même position que les points correspondants aux
observations obtenues dans les disques des autres galaxies de l’échantillon. Ce décalage entre
les intensités est probablement une conséquence de la faible métallicité de cette galaxie irré-
gulière (12+logOH=8.31±0.20 d’après Boselli et al. 2002) et de sa plus faible masse. En effet,
la masse moléculaire de gaz, tout comme la quantité de poussières sont plus faibles dans cette
galaxie que dans les autres galaxies. De plus, on peut distinguer sur ce graphique qu’il existe
des zones différentes où le 12CO(3-2) est détecté sans contrepartie LW2 ni LW3, et vice-versa,
il existe des régions brillantes en LW2 mais faibles en 12CO(3-2). Le premier cas correspond
aux régions peu ou pas actives des nuages moléculaires qui contiennent du gaz mais ne sont
pas exposées au rayonnement UV. Ces régions émettent (faiblement) en 12CO(3-2) mais ne
produisent pas de signal en IR moyen. Le deuxième cas correspond au contraire, aux régions
très actives où ne subsiste plus de gaz moléculaire et où le champ de rayonnement peut être
élevé. Le gaz à ces régions associé est alors certainement ionisé ou neutre et chaud. On pourra
noter que dans la Fig. 10.2, le tracé des points correspondant à NGC 2023 et à la Tête de
Cheval illustre le premier effet. Mais encore, pour certains points de la Tête de Cheval et de
NGC 2023, on peut voir que, bien que les maxima d’émission en IR moyen et CO coïncident,
l’émission en CO décroît moins vite que celle en IR moyen et reste pratiquement constante
dans les zones protégées du rayonnement UV.
En ce qui concerne les graphiques faisant intervenir les émissions des raies de 12CO(4-3)
(bas de la Fig. 10.2) et 12CO(6-5) (haut de la Fig. 10.3), il semble difficile d’affirmer qu’il
existe une corrélation forte entre le rayonnement submillimétrique provenant de ces raies et
le rayonnement en IR moyen des PAHs à cause du faible nombre de points. On parlera plutôt
d’une tendance qu’il faudra confirmer avec davantage d’observations. En effet, à partir des
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Fig. 10.1 – Corrélations obtenues entre l’aire intégrée (en Kkms−1) de la raie 12CO(1-0) avec
les intensités ISOCAM à 6.75 µm (ISO-LW2 ) et à 15 µm (ISO-LW3 ) (les deux graphiques du
haut) et entre l’aire intégrée (en Kkms−1) de la raie 12CO(2-1) avec les intensités ISOCAM à
6.75 µm (ISO-LW2 ) et à 15 µm (ISO-LW3 ) (les deux graphiques du bas), pour un échantillon
des galaxies proches (81 objets au total) contenant les cibles étudiées dans les Parties 1 et
2 (voir le texte). Les noyaux de galaxies sont représentés par des points noirs tandis que les
points rouges sont des observations obtenues dans les disques des galaxies. Des droites de
pente 1 ont été rajoutées sur ces figures pour en permettre une lecture plus aisée.
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Fig. 10.2 – Corrélations obtenues entre l’aire intégrée (en Kkms−1) de la raie 12CO(3-2) avec
les intensités ISOCAM à 6.75 µm (ISO-LW2 ) et à 15 µm (ISO-LW3 ) (les deux graphiques du
haut) et entre l’aire intégrée (en Kkms−1) de la raie 12CO(4-3) avec les intensités ISOCAM
à 6.75 µm (ISO-LW2 ) et à 15 µm (ISO-LW3 ) (les deux graphiques du bas). Voir la légende
de la Fig. 10.1. Pour les graphiques faisant intervenir la raie 12CO(3-2), on a aussi ajouté
les observations obtenues à diverses positions dans deux régions de formation d’étoiles locales
(Voie Lactée) : la Tête de Cheval (étoiles jaunes) et NGC 2023 (étoiles bleues) (voir le texte).
De plus disposant de nombreuses observations pour la galaxie IC 10 en 12CO(3-2), nous avons
rajouté pour les graphiques concernés les positions prises dans son noyau (points verts) et
celles prises dans son disque (points bleus).
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Fig. 10.3 – Corrélations obtenues entre l’aire intégrée (en Kkms−1) de la raie 12CO(6-5) avec
les intensités ISOCAM à 6.75 µm (ISO-LW2 ) et à 15 µm (ISO-LW3 ) (les deux graphiques
du haut) et entre l’aire intégrée (en Kkms−1) de la raie [CI](3P1-3P0) avec les intensités
ISOCAM à 6.75 µm (ISO-LW2 ) et à 15 µm (ISO-LW3 ) (les deux graphiques du bas), pour
un échantillon des galaxies proches (81 objets au total) contenant les cibles étudiées dans les
Parties 1 et 2 (voir le texte). Les noyaux de galaxies sont représentés par des points noirs
tandis que les points rouges sont des observations obtenues dans les disques des galaxies. Des
droites de pente 1 ont été rajoutées sur certaines figures pour permettre une lecture plus aisée.
10.3 Interprétations 199
Fig. 10.4 – Corrélations obtenues entre l’aire intégrée (en Kkms−1) de la raie 12CO(1-0) avec
les intensités ISOCAM à 6.75 µm (ISO-LW2 ) et à 15 µm (ISO-LW3 ) pour des noyaux (points
noirs) et des disques (points rouges) de galaxies proches et des galaxies appartenant à l’amas
de Virgo (points verts, voir le texte).
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résultats obtenus dans la Partie 3 Chap. 9, il semble que les raies à haut-J du CO soient
de bons traceurs du gaz moléculaire. Il serait donc particulièrement intéressant d’enrichir ces
graphiques avec davantage de points pour pouvoir confirmer, dans cette comparaison avec
l’émission des PAHs, cette remarque.
Pour les graphiques de la Fig. 10.3 représentant l’émission de la raie [CI](3P1-3P0) en
fonction de l’intensité à 7 µm et 15 µm des poussières, il semble que la même ségrégation
(observée dans la Fig. 10.2) régions actives - régions moins actives apparaisse, surtout dans le
graphique faisant intervenir le rayonnement ISO-LW2. Néanmoins, l’émission de [CI](3P1-3P0)
semble se comporter comme celle de 12CO(1-0) (avec une bonne corrélation avec LW3, et un
peu moins bonne avec LW2 ). Il faudrait acquérir là encore, plus de points d’observations non
seulement dans la raie [CI](3P1-3P0) pour confirmer ces tendances mais aussi plus de points
d’observations dans la raie [CI](3P2-3P1) pour essayer de construire ces mêmes graphiques et
voir si des corrélations évidentes peuvent être mises en lumière avec les émissions des PAHs.
Dans les galaxies proches, la résolution spatiale obtenue est bien trop faible pour localiser
précisément les effets mentionnées ci-dessus. L’émission détectée est constituée d’une somme
d’émissions de nombreuses régions de formation d’étoiles et nuages moléculaires répartis dans
le pixel. Comme les étoiles naissent dans les nuages moléculaires, on s’attend à un accroisse-
ment du signal dans les régions actives et au contraire, un signal plus faible dans les régions
moins actives. Comme le rayonnement UV des étoiles massives chauffe le gaz moléculaire,
la température du gaz est sensiblement plus élevée dans les nuages moléculaires actifs en
formation stellaire que dans les nuages inactifs.
En résumé, toutes ces figures peuvent souffrir de divers effets pouvant perturber les conclu-
sions préliminaires que nous en déduisons. Les remarques précédentes sont donc émises avec
la plus grande réserve et la plus grande prudence ; l’analyse de ces graphiques devant être
poursuivie.
Néanmoins, l’étude d’un échantillon de galaxies appartenant à l’amas de la Vierge permet
de confirmer la solidité de certaines corrélations. En effet, la distance des galaxies ne paraît
pas avoir d’effet car la corrélation présenté dans la Fig. 10.4 est bien marquée pour les galaxies
de l’amas de la Vierge (Virgo) dont les distances sont semblables (17 Mpc, voir Boselli et al.
2005). Par contre, on peut remarquer que la résolution de la plupart des données 12CO(1-0)
est moins bonne que celle des données pour les autres raies du monoxyde de carbone. La
corrélation à l’échelle globale n’est ainsi pas facilement vérifiée à plus petite échelle dans les
galaxies. Néanmoins, pour la galaxie NGC 6946, une étude menée par Walsh et al. [2002] a
mis en évidence une corrélation spatiale entre les émissions de 12CO(1-0) et de ISO-LW2 (voir
aussi les travaux effectués sur M 83, Vogler et al. 2005).
10.4 Conclusions
Les corrélations ou plutôt les tendances dégagées plus haut doivent être confirmées en
s’affranchissant des effets pouvant les influencer. Il est primordial de poursuivre ce travail de
comparaison et aller plus loin dans l’interprétation de ces graphiques en terme d’activité de
formation des étoiles. Ceux-ci ouvre des perspectives très excitantes pour faire avancer notre
connaissance des processus physiques et chimiques intervenant dans la formation des étoiles
dans les galaxies proches et lointaines.
Une galaxie qui semble particulièrement intéressante à étudier en détail est la galaxie IC
10 qui, d’une part, sort des corrélations et, d’autre part, pour laquelle nous avons beaucoup
de détections dans diverses raies de C, 12CO et 13CO (voir la Partie 1 Chap. 3), à diverses
positions (non seulement dans le noyau mais aussi à l’extérieur de celui-ci). A cet égard, la
carte 10.5 nous montre une superposition de l’image ISOCAM-LW2 avec les positions (cercles)
où la raie 12CO(3-2) a été détectée (spectres). De plus, pour cette source, les modélisations
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Fig. 10.5 – Superposition d’une image ISOCAM-LW2 avec les positions (cercles) où la raie
12CO(3-2) a été détectée dans la galaxie irrégulière IC 10.
PDR et LVG (voir la Partie 2 Chaps. 7 et 8) semblent aussi en très bon accord avec les
observations. Mais encore, cette galaxie appartient au groupe local, ce qui permet d’avoir une
bonne résolution linéaire et de mieux comparer les propriétés observées dans cette galaxie avec
les propriétés des nuages interstellaires observées avec beaucoup plus de détails dans notre
Galaxie.
C’est pourquoi cette galaxie a été choisie pour être étudiée à haute résolution spatiale avec
l’interféromètre de l’IRAM-PdB afin de vérifier si une bonne superposition entre les émissions
millimétriques et submillimétriques et l’émission en IR moyen existe aussi à plus petite échelle.
C’est le dernier chapitre de ce manuscrit qui présente les premiers résultats (préliminaires) de
cette étude.
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Chapitre11
Et à haute résolution ?
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11.1 Contexte
Pour un échantillon de galaxies proches, nous avons établi l’existence de corrélations entre
l’émission de la raie 12CO(1-0) et l’émissions en IR moyen (ISO-LW2 et ISO-LW3, voir la
Partie 3 Chap. 11) et l’émission continuum en FIR (voir la Partie 3 Chap. 9). Ces corrélations
sont similaires à celles mises en évidence par Helou et al. [2001] entre l’émission de la raie
[CII] et l’émission ISO-LW2. On sait que l’émission en IR moyen est un bon traceur de
l’activité de formation des étoiles, non biaisé par l’extinction, et produit dans les Régions de
PhotoDissociation (PDRs). Ces corrélations semblent confirmer que les régions PDRs sont
bien la principale source du spectre de raies du gaz. Pour tester la validité de cette hypothèse
à haute résolution spatiale (fournie par des mesures effectuées avec l’interféromètre du Plateau
de Bure de l’IRAM ), nous avons choisi d’étudier des nuages moléculaires individuellement,
ainsi que leur environnement (taille, champ de rayonnement, association avec la formation
d’étoiles). L’intérêt principal de cette étude est de savoir si les corrélations observées jusqu’à
présent à grande échelle disparaissent ou se conservent quand on se place à plus petite échelle.
Par ailleurs, l’étude des propriétés physiques des nuages moléculaires pris individuellement,
peut aussi servir de base pour une comparaison avec les propriétés physiques des autres
nuages moléculaires géants (ou GMCs pour "Giant molecular Clouds") présents dans d’autres
galaxies du groupe local comme M 31, M 33, le Grand et le Petit Nuage de Magellan, etc. De
nombreuses perspectives d’études s’ouvrent avec ce travail, qui, comme il est rappelé dans le
titre de cette partie, est encore inachevé.
11.2 Observations à haute résolution
Après un lourd travail de réduction des données (étude détaillée des calibrateurs utilisés,
ajout des espacements courts issus d’observations effectuées par l’antenne de 30 m de l’IRAM...
Voir l’article Bayet et al. 2006b en préparation), nous avons obtenu des observations à haute
résolution du centre de la galaxie IC 10 (somme d’une mosaïque de 10 champs) et de deux
champs isolés. La Fig. 11.1 montre les positions observées par l’IRAM-PdB (cercles) à partir
d’une image ISO-LW2. On y distingue aisément les positions prises dans le noyau et celles
correspondant aux deux champs isolés. Ces deux champs isolés montrent d’une part une région
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Fig. 11.1 – Superposition d’une image ISO-LW2 avec les positions (cercles) où la raie 12CO(1-
0) a été détectée avec l’interféromètre de l’IRAM-PdB dans la galaxie irrégulière IC 10. Une
mosaïque de 10 champs couvre le noyau de la galaxie tandis que deux champs supplémentaires
isolés sont aussi observés. Les positions sont exprimées en RA(2000) (voir l’axe des abscisses)
et en DEC(2000) (voir l’axe des ordonnées).
HII (située juste au-dessus du centre, légèrement à droite, voir la Fig. 11.1), et d’autre part
un nuage moléculaire distinct du centre (situé tout en haut de la Fig. 11.1) et peu actif en
formation d’étoiles (pas ou peu d’émission ISO-LW2 ).
Les observations, une fois calibrées et réduites (voir la Partie 1 Chaps. 1 et 2 qui traitent
de la calibration des données interférométriques), sont présentées dans les Figs. 11.2 et 11.3
pour le noyau de la galaxie. En effet, la Fig. 11.2 présente les observations en 12CO(1-0)
(contours noirs) superposées à une image ISO-LW2 (échelle de gris). La taille du lobe principal
de l’émission de 12CO(1-0) est de 6.01" × 4.86" et pour l’émission ISO-LW2 (et l’émission
ISO-LW3 ), la taille du pixel est de 6". On obtient ainsi des résolutions comparables pour ces
deux indicateurs, de l’ordre de 6" soit ⋍ 30pc à la distance de IC 10 (1 Mpc). On ne présente
dans les Figs. 11.2 et 11.3 que la comparaison entre les émissions 12CO(1-0) et ISO-LW2, les
figures concernant la comparaison des émissions 12CO(1-0) et ISO-LW3 n’ayant pas encore
été obtenue.
La Fig. 11.3 présente 36 cartes séparées en canaux de vitesse (largeur d’un canal d’environ
1 kms−1) : de -349.43 kms−1 à -313.87 kms−1. Les observations en 12CO(1-0) à haute résolution
obtenue avec l’IRAM-PdB sont toujours représentées avec des contours noirs superposés à
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Fig. 11.2 – Superposition de l’image ISO-LW2 (échelle de gris) prise dans le noyau de IC
10 avec les observations obtenues en 12CO(1-0) (contours noirs) intégrées en vitesse. La taille
du lobe principal des observations CO vaut 6.01" × 4.86" tandis que la résolution de l’image
ISO-LW2 vaut 6" (taille du pixel). Les contours de 12CO(1-0) vont de 1 Jy/beam.kms−1 à
15 Jy/beam.kms−1. Les positions en RA(2000) et DEC(2000) des observations sont précisées
sur les axes. Les espacement courts proviennent du télescope de 30 m de l’IRAM qui ont été
combinées aux données interférométriques de l’IRAM-PdB.
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l’image ISO-LW2 (échelle de gris).
Dans les Figs. 11.4 et 11.5 on présente seulement les observations en 12CO(1-0) obtenues
pour les deux champs isolés (échelles de gris et contours tracés par dessus pour une meilleur
visibilité). La comparaison entre les données 12CO(1-0) et les données de ISO-LW2 et de ISO-
LW3 n’ont pas pu être encore établies. Pour le cas présenté par la Fig. 11.4 qui correspond
au nuage moléculaire peut actif (situé en haut de la Fig. 11.1), cette comparaison ne sera, de
toute façon, pas possible car les images ISO-LW2 et ISO-LW3 ne couvrent pas correctement
cette région. En effet celle-ci est située trop au bord des images ISOCAM, ce qui pourrait
avoir comme conséquence des flux ISO-LW2 et ISO-LW3 mal estimés (en bord de détecteurs,
les bruits de mesure sont plus élevés et les observations ainsi obtenues peuvent présenter de
fortes fluctuations par rapport à la réalité). Pour l’autre position (région HII active) présentée
par la Fig. 11.5, un travail très sensible d’astrométrie (comme il a été mené pour la position
du noyau de IC 10) est nécessaire (Voir l’article Bayet et al. 2006b en préparation), ce qui a
retardé d’autant son étude individuelle.
Pour le noyau de IC 10, on observe donc globalement une bonne corrélation entre les
émissions ISO-LW2 et l’émission de la raie 12CO(1-0) (voir les Figs. 11.2 et 11.3). Les régions
actives sont clairement identifiées (au centre), tout comme les régions un peu moins intenses
(à droite et au-dessus du centre). Les nuages moléculaires géants se distinguent aisément.
Pour l’instant, aucune interprétation ni analyse plus poussée n’a été effectuées sur ces
données. Il semble cependant qu’un faible décalage existe (voir les cartes par canaux de la
Fig. 11.3) entre les pics IR et ceux du 12CO(1-0) dans le noyau de IC 10. Ceci ne semble
pas dû à un problème de pointage ni d’astrométrie, ces deux points ayant été effectués avec
le plus grand soin puis vérifiés. On a l’impression donc que les principaux GMCs entourent le
pic IR vers le noyau. Si cette région est une région HII, on peut comprendre cette géométrie.
Pour trancher, on a superposé dans les Figs. 11.6 et 11.7 respectivement, d’une part les
images ISO-LW2 (en vert) et ISO-LW3 (en rouge) à une image prise dans la bande K (en
bleu), et d’autre part, les images ISO-LW2 (en vert) et ISO-LW3 (en bleu) à une image Hα
(en rouge). Les régions actives comme celles plus calmes se retrouvent sur ces deux cartes. Il
semble que notre hypothèse se confirme.
Là encore, une comparaison multi-longueurs d’onde (radio continuum, UV, carte de cou-
leurs en bande B et R, cartes d’extinction en bande J-H ou H-K,...) pourrait davantage nous
renseigner sur la formation des étoiles au sein de ce noyau irrégulier à flambée de formation
d’étoiles.
Enfin, les propriétés physiques des deux régions isolées pourraient également être compa-
rées à celles du noyau très actifs. Ces divers travaux seront exposés dans l’article Bayet et al.
[2006b] (en préparation).
11.3 Conclusions
Pour cette étude à haute résolution, de nombreuses questions très intéressantes restent
encore totalement ouvertes : la morphologie et la dynamique du gaz moléculaire caractérisé
par les raies de CO à bas-J et à haut-J sont-ils similaires ? Le pic d’émission d’une raie à haut-
J comme le 12CO(4-3) ou le 12CO(6-5) se situe-t-il au même endroit que le pic d’émission de
la raie 12CO(1-0) ? Comment les rapports de raies varient-ils spatialement ? Quelles sont les
différences de propriétés physiques entre les GMCs très actifs et les GMCs moins actifs ?...
Cette dernière question peut trouver une réponse si on utilise la modélisation PDR (voir la
Partie 2 Chap. 8) sur chaque GMC identifié.
Le principal problème pour réussir à répondre à toutes ces questions est celui du manque
d’observations à haute fréquence (12CO(3-2), 12CO(4-3) et 12CO(6-5) à ν = 345 GHz, 461
GHz et 691 GHz). De nombreuses perspectives d’études se basant sur ce travail sont pos-
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Fig. 11.3 – Superposition de l’image ISO-LW2 (échelle de gris) prise dans le noyau de IC 10
avec les observations obtenues en 12CO(1-0) (contours noirs), pour différents canaux de vitesse
(en haut : de -313.87 kms−1 à -331.14 kms−1 et en bas : de -332.18 kms−1 à -349.43 kms−1),
la largeur d’un canal étant d’environ 1kms−1. La taille du lobe principal des observations CO
vaut 6.01" × 4.86" tandis que la résolution de l’image ISO-LW2 vaut 6" (taille du pixel).
Les contours de 12CO(1-0) vont de 0.1 Jy/beam à 0.8 Jy/beam par pas de 0.2 Jy/beam.
Les positions en RA(2000) et DEC(2000) des observations sont précisées en bas à gauche de
chaque graphique.
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Fig. 11.4 – Cartes de l’intensité de la raie 12CO(1-0) intégrée en vitesse du champ isolé
(nuage peu actif loin du centre) de IC 10. La taille du lobe principal vaut 6.01" × 4.86".
Les contours de 12CO(1-0) vont de 0.5 Jy/beam.kms−1 à 4.5 Jy/beam.kms−1 par pas de 0.5
Jy/beam.kms−1. Les positions en RA(2000) et DEC(2000) des observations sont précisées
en bas à gauche. Les contours noirs (représentant également l’émission en 12CO(1-0)) sont
rajoutés à l’échelle de gris pour améliorer la lecture de ces figures.
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Fig. 11.5 – Cartes de l’intensité de la raie 12CO(1-0) intégrée en vitesse du champ isolé
(région HII située près du centre) de IC 10. La taille du lobe principal vaut 6.01" × 4.86".
Les contours de 12CO(1-0) vont de 0.5 Jy/beam.kms−1 à 4.5 Jy/beam.kms−1 par pas de 0.5
Jy/beam.kms−1. Les positions en RA(2000) et DEC(2000) des observations sont précisées
en bas à gauche. Les contours noirs (représentant également l’émission en 12CO(1-0)) sont
rajoutés à l’échelle de gris pour améliorer la lecture de ces figures.
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Fig. 11.6 – Superposition dans le noyau de IC 10 de l’émission dans la bande K (en bleu),
de l’émission ISO-LW2 (en vert) et de l’émission ISO-LW3 (en rouge). Cette superposition a
été effectuée grâce aux logiciels que propose la base de données NED.
Fig. 11.7 – Superposition dans le noyau de IC 10 de l’émission Hα (en rouge), de l’émission
ISO-LW2 (en vert) et de l’émission ISO-LW3 (en bleu). Cette superposition a été effectuée
grâce aux logiciels que propose la base de données NED.
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sibles et il faut donc faire preuve de patience et attendre les premières lumières de puissants
interféromètres radio comme ALMA afin de résoudre ces passionnants problèmes.
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Conclusions
Dans ce manuscrit, nous avons essayé de mieux décrire les processus physiques et chi-
miques intervenant lors de la formation des étoiles en étudiant le refroidissement du milieu
interstellaire dans les galaxies proches (D<10 Mpc) via les émissions du carbone atomique
et du monoxyde de carbone contenu dans le gaz moléculaire chaud et dense des noyaux de
galaxies. Nous avons réussi à quantifier le refroidissement du gaz moléculaire pour une dizaine
de nos 20 sources pour lesquelles notre échantillon de raies était le plus complet. Nous avons
aussi réussi à déterminer les propriétés physiques et chimiques moyennes du gaz moléculaire
chaud et dense contenu dans ces noyaux de galaxies à savoir la température cinétique du gaz,
la densité du gaz, le champ de rayonnement qui illumine le milieu interstellaire étudié, les rap-
ports d’abondance 12CO/13CO... Cette étude présente des résultats innovants qui apparaissent
comme pionniers dans le domaine submillimétrique et millimétrique de l’Astrophysique.
En effet, nous présentons dans la première partie, le premier relevé systématique dans les
raies à haut-J du CO pour des objets proches soit les raies 12CO(6-5), 12CO(7-6) et [CI](3P2-
3P1) qui correspondent respectivement à des fréquences de 691 GHz, 806 GHz et 809 GHz.
Nous avons complété ce relevé par de nouvelles observations de ces même sources en 12CO(2-
1), 12CO(3-2), 12CO(4-3) et 13CO(3-2) à des fréquences respectivement de 230 GHz, 345 GHz,
461 GHz et 330 GHz. Ces observations, nécessitant une grande mobilité et disponibilité de la
part de l’observateur, ont également nécessité les plus hautes performances des instruments
du Caltech Submillimeter Observatory basé sur le sommet du Mauna Kea à Hawaii et la haute
qualité des instruments de détections de l’interféromètre de l’IRAM-Plateau de Bure (dans la
Partie 3, nous présentons les premières observations à haute résolution de la galaxie irrégulière
IC 10 obtenues à 115 GHz). Toutes ces détections permettent donc d’enrichir considérablement
notre connaissance actuelle du milieu interstellaire observant des raies non encore détectées
du gaz contenu dans les noyaux de galaxies proches. Ces observations ont un rôle primordiale
dans la préparation des futures observations faites avec ALMA ou Herschel.
A partir de ces mesures et grâce à un travail de comparaison avec les prédictions issues des
modèles les plus perfectionnés à l’heure actuelle (LVG et PDR) reproduisant les caractéris-
tiques du milieu interstellaire (Partie 2 de ce manuscrit), nous avons pu obtenir les propriétés
physiques et chimiques du gaz moléculaire chaud et dense, principal responsable de l’émission
des raies à haut-J du CO. Nous avons ainsi pu estimer les taux de refroidissement (observés
et prédits) du gaz pour environ une dizaine de sources issues de notre échantillon de galaxies
proches. Pour ces sources, nous avons mis en évidence le rôle fondamental des raies à haut-J
du CO dans les processus de refroidissement du gaz moléculaire chaud et dense et notamment
celui des raies 12CO(5-4), 12CO(6-5) et 12CO(7-6) très peu observées car pas ou peu accessibles
avec les télescopes actuels. De même pour le 13CO, ce sont les raies à haut-J qui semblent
contribuer le plus au refroidissement du gaz moléculaire. Nous avons également montré le rôle
dominant de la raie [CI](3P2-3P1) dans le refroidissement du gaz. Pour la première fois des
prédictions des intensités (en Kkms−1 et en Wm−2sr−1) pour les raies en 12CO allant jusqu’à
la transition 12CO(15-14) (ν =1727 GHz) et pour les raies en 13CO allant jusqu’à la transition
13CO(6-5) (ν =ont été obtenues. Ces prédictions peuvent se révéler de première importance
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pour préparer les futurs instruments au sol comme l’interféromètre ALMA ou les télescopes
spatiaux comme Herschel. La distribution spectrale d’énergie du 12CO et du 13CO entre 115
GHz et 1727 GHz obtenue pour différent types de noyaux de galaxies (galaxie spirale normale,
à flambée de formation d’étoiles, irrégulière, en interaction, etc) a également un pouvoir pré-
dictif fort puisque qu’elles sont validées à la fois par les prédictions PDRs et les prédictions
LVGs. Ces courbes peuvent être utilisées pour diagnostiquer au premier ordre les taux de
refroidissement d’objets plus éloignés et mal connus car peu observés. De plus, suivant le type
du noyau étudié, il apparaît des différences claires dans ces courbes à savoir la position du
maximum d’intensité qui varie : les galaxies très actives ont un pic d’intensité situé vers la raie
12CO(7-6) tandis que les moins actives présentent une courbe de refroidissement culminant à
12CO(4-3). Cet effet peut aussi servir de diagnostic de l’activité de formation des étoiles dans
les objets lointains.
Afin de mieux comprendre encore les processus intervenant dans la formation des étoiles
dans le MIS des galaxies, nous avons commencé à réfléchir sur la contribution d’un autre com-
posant essentiel du milieu interstellaire jusqu’à présent ignoré : les poussières. Nous avons donc
élargi dans la dernière partie notre étude submillimétrique/millimétrique en nous ouvrant sur
un autre domaine de longueurs d’onde : le domaine de l’IR moyen et lointain qui caracté-
rise les poussières les plus petites (PAHs et VSGs). Cette étude n’est pas encore achevée et
mérite davantage de travail et de temps d’analyse. Nous avons cependant voulu montrer les
premiers résultats que nous avions obtenu. Ces résultats sont très encourageants puisque de
bonnes corrélations entre les émissions submillimétriques et millimétriques et les émission en
IR proches et lointains à la fois à grande et à plus petite échelle ont été mises en évidence. Un
travail de comparaison entre les propriétés des nuages moléculaires géants actifs en formation
d’étoiles et ceux moins actifs dans la galaxie proche irrégulière IC 10 a également débuté. De
même, il serait très intéressant de comparer les propriétés physiques de ces nuages proches
avec celles des nuages de notre Galaxie ou de galaxies intensément étudiées (M 33, M 51...).
Là encore, grâce aux corrélations mises en lumière entre les émissions du gaz et les émissions
des poussières, deux traceurs indirects de l’activité de formation stellaire, des prédictions sur
les valeurs du flux FIR ou du rapport F60/F100 d’objets mal connus, peuvent être faites.
De nombreuses perspectives d’études plus excitantes les unes que les autres s’ouvrent à
partir de ce travail. Les nouveaux instruments qui seront dans un futur plus ou moins proches
disponibles pourront permettre d’aller encore plus loin dans les travaux exposés ici puisqu’ils
permettront l’accès à un plus large domaine d’observations notamment à haute résolution.
La structure à petite échelle du gaz moléculaire chaud et dense qui contribue le plus au
refroidissement du gaz dans le milieu interstellaire des galaxies est sans aucun doute l’un des
sujets les plus passionnants du millénaire qui s’ouvre devant nous. Comprendre comment les
étoiles se forment c’est comprendre comment nous avons pu apparaître un jour, nous, qui
sommes en fait des poussières d’étoiles...
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Abstract. The purpose of this paper is to describe a method for determining a cooling template for galaxies, using nearby galax-
ies, and applicable to future observations of distant galaxies. We observed two starburst galaxies (NGC 253 and Henize 2-10)
with the Caltech Submillimeter Observatory in the rotational lines of carbon monoxide 12CO(J = 3–2), (J = 6–5) and (J = 7–6)
for both, and also 12CO(J = 4–3) and 13CO(J = 3–2) for Henize 2-10 and in the 3P2–3P1 fine-structure transitions of atomic
carbon [CI] at 809 GHz for NGC 253. Some of these observations have been made previously, but the present multitransition
study (including data found in the literature) is the most complete to date for the two galaxies. From these observations, we have
derived the properties of the warm and dense molecular gas in the galaxy nuclei. We used an LTE analysis and an LVG radiative
transfer model to determine physical conditions of the interstellar medium in both sources and predicted integrated line proper-
ties of all CO transitions up to 12CO(15–14). We found the observations to be in good agreement with a medium characterized
by Tk ≈ 50–100 K,
12CO
13CO ≈ 30, n(H2) & 104 cm−3 and N(12CO) = 3.5 ± 1 × 1018 cm−2 for Henize 2-10 and characterized by
Tk ≈ 70–150 K,
12CO
13CO ≈ 40, n(H2) & 104 cm−3 and N(12CO) = 1.5± 0.5× 1019 cm−2 for NGC 253. A PDR model has also been
used and here the data are well fitted (within 20%) by a model cloud with a gas density of n(H) = 8.0 ± 1 × 105 cm−3 and an
incident FUV flux of χ ≈ 20 000 for Henize 2-10. For NGC 253, we deduced n(H) = 3.0 ± 0.5 × 105 cm−3 and χ ≈ 20 000 for
the modelled cloud. The physical properties of warm gas and CO cooling curves of the target galaxies are compared with those
measured for the nucleus of the Milky Way and the Cloverleaf QSO. The gas properties and CO cooling curve are similar for
the two starburst galaxies and the Cloverleaf QSO while the Milky Way nucleus exhibits lower excitation molecular gas.
Key words. galaxies: starburst – galaxies: individual: NGC 253 – galaxies: individual: Henize 2-10 – submillimeter –
ISM: molecules – galaxies: ISM
1. Introduction
Over the past decade, observations of distant galaxies have be-
come possible in the millimeter and submillimeter bands and
considerable progress is expected for the next decade. Much
of the energy provided by star formation in those galaxies is
down-converted to the submm and appears as dust emission
and the familiar gas cooling lines. Because the information on
distant galaxies is scarce, due to the lack of resolution and sen-
sitivity, it is essential to understand nearby galaxies in order
to provide templates for more distant objects. In recent studies
of emission of fine-structure transitions of atomic carbon [CI],
ionized atomic carbon [CII] and carbon monoxide (CO), we
have begun to see how they relate to each other and to dust
emission (Gerin & Phillips 1998, 2000). However, to estimate
the relative contributions of the various species to the gas cool-
ing, it is often necessary to make assumptions for the power in
the various unobserved lines.
It is well known that the fine-structure lines of ionized car-
bon [CII] and atomic oxygen oxygen [OI] contribute most of
the cooling of the neutral interstellar gas in galaxies. These
lines trace the cooling of the diffuse neutral gas with a sig-
nificant contribution from Photo-Dissociation Regions (PDRs).
Fine-structure lines of ionized oxygen [OIII] and nitrogen [NII]
trace the ionized gas, either in HII regions ([OIII]) or the dif-
fuse ionised gas ([NII]). In molecular gas, the cooling radi-
ation is due to atomic carbon, carbon monoxide and water
lines (although water (like most molecules) is not sufficiently
widespread to contribute much cooling to a galaxy as a whole).
These predictions have been confirmed by the COBE-FIRAS
observations of the Milky Way: apart from [CII] and [NII] and
probably [OI], the most intense submillimeter lines are from
C and CO (see Fixsen et al. 1999 and Sect. 4.2). The relative
contributions of the different lines of C and CO vary along the
Galactic plane. Also C contributes less in proportion to the to-
tal cooling towards the Galactic Center than towards the rest of
the disk (Bennett et al. 1994 and Fixsen et al. 1999).
The detection of CO lines of distant galaxies remains an
extremely difficult task and will continue so until ALMA is
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ready. However, detecting their submillimeter continuum emis-
sion is now feasible, with the advent of sensitive bolometer ar-
rays. Due to the negative K-correction effect, the dust emission
of distant galaxies piles up at submillimeter wavelengths irre-
spective of redshift. Additional information is needed to be able
to estimate a photometric redshift, or to classify the galaxies.
For instance, Yun & Carilli (2002) have proposed to use the
cm radio continuum emission for obtaining photometric red-
shifts. From the model developed by Lagache et al. (2003) to
explain the evolution of number counts in the submillimeter
and far infrared (FIR), it appears that two main galaxy pop-
ulations contribute to these number counts: a relatively local
population of “cold” galaxies, similar to our own galaxy, in
which the continuum emission is dominated by extended disk-
type emission, and an additional, strongly evolving popula-
tion of infrared (IR) luminous galaxies , similar to local star-
burst galaxies. From the information gathered so far on high-J
CO emission in galaxies (this work; Israel & Baas 2002, 2003;
Bradford et al. 2003; Ward et al. 2003, and references therein),
it is likely that high-J CO lines (12CO(4–3) and above) will
be more prominent in actively star forming galaxies compared
to the less active galaxies in which only low-J CO lines and
the carbon lines are expected. In this paper, from an exten-
sive set of observations of submillimeter CO lines, we con-
clude that, relative to 12CO(1–0), starburst galaxies do exhibit
stronger high-excitation CO lines (12CO(4–3) and above), than
the Milky Way galaxy.
Determining the physical conditions of molecular clouds
in external galaxies can be difficult. For single-dish obser-
vations of external galaxies, the beam size is usually larger
than the angular diameter of typical molecular clouds, hence
the cloud emission is beam-diluted. In addition, molecular
clouds are known to be clumpy (e.g. Stutzki & Guesten 1990).
The intensities of CO rotational lines are sensitive to the gas
physical conditions (H2 density n(H2), and kinetic tempera-
ture Tk), the 12CO column density N(12CO) as well as the ve-
locity field. In this paper, we use several methods for deter-
mining the 12CO column density and the physical conditions,
and for predicting the intensity of all CO rotational lines up
to 12CO(15–14). The LTE analysis is useful for constraining
the kinetic temperature. Using LVG models, three parameters
(n(H2),Tk, N(12CO)) can be measured. PDR models include a
self consistent treatment of the thermal and chemical processes
and provide therefore a better theoretical understanding of the
gas properties.
We recall that, assuming LTE, the brightness temperature,
TB, of CO lines as a function of the kinetic temperature Tk can
be written as:
TB = FF
(
Jν(Tk) − Jν(Tbg)
) (
1 − e−τ
) (1)
where FF is the source surface filling factor in the beam, τ is
the line opacity, Tbg is the CMB temperature (Tbg = 2.7 K) and
Jν(Tk) is described in Kutner & Ulich (1981) by:
Jν(Tk) =
(
hν
kb
)
×
1
exp( hνkbTk ) − 1
(2)
where kb is the Boltzmann’s constant and h is the Planck con-
stant. We show in Fig. 1 the brightness temperature, TB, as a
Fig. 1. Brightness temperature TB (Eqs. (1) and (2) in Sect. 1) vs.
the kinetic temperature, Tk, assuming a unity filling factor (FF =
1). The first curve on the left is 12CO(1–0) (full line) followed by
12CO(2–1) (triangles), 12CO(3–2) (squares), 12CO(4–3) (full line)...
up to 12CO(15–14). For this plot, we used N(CO) = 1 × 1018 cm−2
and ∆v = 1 km s−1 resulting in τ ≫ 1.
function of the kinetic temperature Tk. In this example, typical
figures for Galactic molecular clouds have been chosen with
FF = 1, N(12CO) = 1 × 1018 cm−2 and ∆v = 1 km s−1, result-
ing in saturated CO lines.
For a gas temperature around Tk ≈ 10 K, low-J CO lines
(12CO(1–0), 12CO(2–1) and 12CO(3–2)) are easily detected
while mid and high-J CO lines (12CO(5–4), 12CO(6–5) and
above) need warmer gas to be detected (Tk & 15 K).
Since we want to sample warm gas, we have observed,
for both galaxies, the high-J CO lines: 12CO(4–3) (only for
Henize 2-10), 12CO(6–5) and 12CO(7–6) which are more sen-
sitive to warm, dense gas directly involved in the starburst. We
also observed 12CO(3–2) for both galaxies and 13CO(3–2) for
Henize 2-10, to better constrain the models (see Sect. 5.1).
Atomic carbon has also proved to be a good tracer of
molecular gas (Israel & Baas 2001; Gerin & Phillips 2000).
The fine structure transition of atomic carbon 3P2–3P1[CI] at
809 GHz for NGC 253 has also been observed here, since
the intensity ratio between this line and the 3P1–3P0[CI] at
492 GHz is a sensitive tracer of the total gas pressure. For
NGC 253, Bradford et al. (2003) and Israel et al. (1995)
give the intensity of the fine structure transition of atomic
carbon 3P1–3P0[CI] at 492 GHz. For Henize 2-10, Gerin &
Phillips (2000) give the intensity of the 3P1–3P0[CI] at 492 GHz
but we could not find a measure of 3P2–3P1[CI] at 809 GHz to
compute the line ratio.
In the following, we present new CO and CI data for
NGC 253 and for Henize 2-10 (see Sect. 3). The galaxies are
described in Sect. 2, the observations in Sect. 3. The results and
data analysis providing ISM properties are discussed in Sects. 4
and 5, respectively, with conclusions in Sect. 6.
2. The sample
Henize 2-10 is a blue compact dwarf galaxy with a metal-
licity of 12 + log( OH ) ≈ 8.93 (Zaritsky et al. 1994). It
presents a double core structure suggesting a galaxy merger
(Baas et al. 1994). From optical, infrared and radio ob-
servations of Henize 2-10, the derived distance is 6 Mpc
(Johansson 1987). Henize 2-10 is rich in neutral atomic
hydrogen (Allen et al. 1976) and harbors a considerable
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population of Wolf-Rayet stars (D’Odorico et al. 1983; Kawara
et al. 1987). Previous CO observations have been reported by
Baas et al. (1994); Kobulnicky et al. (1995, 1999) and Meier
et al. (2001). The starburst is confined in the galaxy nucleus
within a radius of 5′′ (150 pc). This galaxy was chosen because
it shows intense and narrow CO lines.
NGC 253 is a highly inclined galaxy (i = 78◦, Pence 1980)
of type Sc. With M 82, it is the best nearby example of a nu-
clear starburst (Rieke et al. 1988). Blecha (1986) observed 24
of the brightest globular clusters and estimated a distance of
2.4 to 3.4 Mpc, while Davidge & Pritchet (1990) analysed a
color–magnitude diagram of stars in the halo of NGC 253 and
conclude that the distance is 1.7 to 2.6 Mpc. In the follow-
ing, we shall use a value of D = 2.5 Mpc as in Mauersberger
et al. (1996). NGC 253 has been extensively observed at all
wavelengths (Turner 1985 (map in all four 18 cm lines of
OH in the nucleus); Antonucci & Ulvestad 1988 (deep VLA
maps of NGC 253 which show at least 35 compact radio
sources); Carlstrom et al. 1990 (the J = 1–0 transitions of HCN
and HCO+ and the 3 mm continuum emission); Telesco &
Harper 1980 (30 and 300 µm emission); Strickland et al. 2004
(X-ray observations)). NGC 253 presents a very active and
young starburst. It is among the first galaxies to have been de-
tected in submillimeter lines and continuum. The NGC 253 nu-
cleus has been mapped previously in various lines of CO and
C (Bradford et al. 2003; Israel & Baas 2002; Sorai et al. 2000;
Harrison et al. 1999; Israel et al. 1995; Wall et al. 1991; Harris
et al. 1991). The most intense emission is associated with the
starburst nucleus with additional weak and extended emission
from the disk (Sorai et al. 2000). Both galaxies harbor superstar
clusters in their nuclei (Keto et al. 1999) similar to the super-
star clusters found in interacting galaxies (Mirabel et al. 1998).
Basic properties for both galaxies are summarized in Table 1.
3. Observations
The observations were made during various sessions at the
Caltech Submillimeter Observatory (CSO) in Hawaii (USA)
with the Superconducting Tunnel Junction receivers operated
in double-side band mode. The atmospheric conditions var-
ied from good (τ225 . 0.1) to excellent (τ225 ≈ 0.06). We
used a chopping secondary mirror with a throw of 1 to 3 ar-
cmin, depending on the size of the source, and with a fre-
quency around 1 Hz. Henize 2-10 is point-like for all lines.
The NGC 253 nucleus has a size of 50′′ (see Fig. 3) which is
smaller than the chopping throw. For this galaxy, we used a 3′
chopping throw in 12CO(3–2). There is no sign of contamina-
tion by emission in the off beams. We restricted the chopping
throw to 1′ for 12CO(6–5) and 12CO(7–6) as the emission is
very compact in these lines. Spectra were measured with two
acousto-optic spectrometers (effective bandwidth of 1000 MHz
and 500 MHz). The first one has a spectral resolution about
1.5 MHz and the second one about 2 MHz. The IF frequency of
the CSO receivers is 1.5 GHz. The main beam efficiencies (η)
of the CSO were 69.8%, 74.6%, 51.5%, 28% and 28% at 230,
345, 460, 691 and 806 GHz respectively, as measured on plan-
ets. We used the ratio 1
η
to convert T ∗A into Tmb. The beam size at
Table 1. Basic properties of Henize 2-10 and NGC 253.
Henize 2-10
RA (1950) 08:34:07.2
Dec (1950) −14:26:06.0
Distance 6 Mpc1
Velocity (LSR) +850 km s−1
Optical size 30′′ × 40′′
Position angle 130◦
Inclination 44◦
Metallicity 12 + log( OH ) ≈ 8.932
LFIR 1.7 × 109 L3⊙
Absolute luminosity LB 1.2 × 109 L4⊙
NGC 253
RA (1950) 00:45:05.7
Dec (1950) −25:33:38.0
Distance 2.5 Mpc5
Velocity (LSR) +240 km s−1
Optical size 27.5′ × 6.8′
Position angle 51◦
Inclination 78.5◦
Metallicity 12 + log( OH ) = 8.99 ± 0.312
LFIR 1.0 × 1010 L3⊙
Absolute luminosity LB 2.7 × 1010 L6⊙
1 Johansson (1987).
2 Zaritsky et al. (1994).
3 Computed from formula in Imanishi & Dudley (2000) and from
Sanders & Mirabel (1996).
4 Baas, Israel & Koornneef (1994).
5 As in Mauersberger et al. (1996) (see text).
6 Pence (1980).
230, 345, 460, 691 and 806 GHz is 30.5′′, 21.9′′, 14.5′′, 10.6′′
and 8.95′′ respectively1.
The pointing was checked using planets (Jupiter, Mars and
Saturn) and evolved stars (IRC 10216 and R-Hya). The point-
ing accuracy is around 5′′. The overall calibration accuracy is
20%. Data have been reduced using the CLASS data analysis
package. The spectra have been smoothed to a velocity resolu-
tion of 10 km s−1 and linear baselines have been removed.
For NGC 253, we obtained spectra towards the cen-
tral position for both 12CO(7–6) line and the atomic carbon
CI(3P2–3P1) line simultaneously. We observed 70 positions in
the 12CO(3–2) line and 20 positions for the 12CO(6–5) line. For
Henize 2-10 we observed only the nucleus for the 12CO(3–2),
12CO(4–3), 12CO(6–5), 12CO(7–6) and 13CO(3–2) lines. The
carbon line 3P1–3P0 [CI] is from Gerin & Phillips (2000).
4. Data analysis
4.1. Spectra and maps
Henize 2-10 and NGC 253 spectra at central positions are
shown in Fig. 2; Fig. 3 shows 12CO(3–2) and 12CO(6–5)
maps of NGC 253. We detected 12CO(3–2), 12CO(6–5) and
1 See web site: http://www.submm.caltech.edu/cso/
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Fig. 2. Spectra of Henize 2-10 (top six) and NGC 253 (bottom four)
at central positions as given in Table 1. Velocities (horizontal axis)
are given relative to the LSR (VLSR) in km s−1 and the line intensities
(vertical axis) are in units of Tmb (K). The grey curves are Gaussian
fits. For NGC 253, the line on the right hand side of CI(3P2–3P1) is the
edge of 12CO(7–6) line seen in the image side band.
12CO(7–6) in both galaxies. For these positions, line inten-
sities (A in K km s−1 and I in W m−2 sr−1) and line fluxes
(F in W m−2) resulting from Gaussian fits are listed in Tables 2
and 3, together with the beam size of the observations. Because
of likely pointing offsets (≈5′′ from pointing scans on plan-
ets and evolved stars) between different observing runs, we
believe that differences in the peak positions of 12CO(3–2)
and 12CO(6–5) in NGC 253 are partly due to pointing errors.
But we can not exclude that a difference in peak positions re-
mains after the pointing correction (see Fig. 3). Three peaks ap-
pear on the high resolution 12CO(1–0) maps obtained with the
Fig. 3. Map of the velocity integrated intensity of 12CO(3–2) (Top)
and 12CO(6-5) (Bottom) towards NGC 253 nucleus. The CO emission
is integrated over the full velocity range −100 to 700 km s−1 and 60
to 400 km s−1, respectively. For both maps, missing grid positions are
interpolated and the crosses show the observed positions. The first and
the second contours of the 12CO(3–2) map are of 41.6 K km s−1 and
81.6 K km s−1 respectively; others contours range from
∫
Tmb dv =
81.6 to 816 K km s−1 in steps of 81.6 K km s−1. For the 12CO(6–5)
map, contours are of 43 K km s−1, 141 K km s−1, 282 K km s−1,
564 K km s−1, 846 K km s−1, 1128 K km s−1 and 1410 K km s−1. The
peak value of the 12CO(3–2) map is
∫
Tmb dv ≈ 816 K km s−1.
The peak value of the 12CO(6–5) map is
∫
Tmb dv ≈ 1400 K km s−1.
The maps are rotated by 51◦ to match the major axis position angle of
the CO emission in NGC 253. The 12CO(3–2) map has been shifted
by −5′′ in minor axis offset (see text in Sects. 3 and 4.1). The black
box in the upper figure represents the size of the lower figure.
Nobeyama Interferometer (NRO), one near the center and two
on each side at around 3′′ south-west and 8′′ north-east respec-
tively (Paglione et al. 2004). The offset peak in the 12CO(3–2)
map may be associated with the north-east secondary peak.
Tables 2 and 3 also report relevant data found in the literature.
For some spectra, a Gaussian may not represent the true line
profile but given the weakness of the signal, fitting anything
more complicated is not warranted.
To be able to compare intensities of the different CO lines,
we have also computed the line intensities (A and I) and
fluxes (F) for a common beam size of 21.9′′, which is the
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Table 2. Results for Henize 2-10.
Henize 2-10
Transition Freq. Beam size
∫
(Tmbdv) Intensity Flux Referencesa
(GHz) (′′) (K km s−1) (W m−2 sr−1) (W m−2)
CI(3P1–3P0) 492.162 14.55 4.2 ± 0.8 5.1 × 10−10 3.0 × 10−18 4 and 5b
21.90 2.5 ± 0.5 3.0 × 10−10 3.8 × 10−18 4 and 5b
12CO(1–0) 115.271 40.00 10.0 ± 0.8 1.6 × 10−11 6.7 × 10−19 1
21.90 27.3 ± 2.2 4.3 × 10−11 5.5 × 10−19 1
55.00 4.9 ± 0.2 7.6 × 10−12 6.1 × 10−19 2
21.90 23.9 ± 1.0 3.7 × 10−11 4.8 × 10−19 2*
12CO(2–1) 230.538 21.00 17.3 ± 1.4 2.2 × 10−10 2.5 × 10−18 1*
27.00 6.8 ± 0.8 8.5 × 10−11 1.7 × 10−18 2
21.90 9.4 ± 1.1 1.2 × 10−10 1.5 × 10−18 2
12CO(3–2) 345.796 21.90 11.5 ± 2.3 4.9 × 10−10 6.2 × 10−18 5*
21.00 23.2 ± 2.1 9.8 × 10−10 1.2 × 10−17 1
22.00 16.6 ± 0.6 7.0 × 10−10 9.0 × 10−18 3
12CO(4–3) 461.041 14.55 18.6 ± 4.2 1.9 × 10−9 1.1 × 10−17 5
21.90 10.9 ± 2.4 1.1 × 10−9 1.4 × 10−17 5*
12CO(6–5) 691.473 10.60 15.7 ± 3.1 5.3 × 10−9 1.6 × 10−17 5
21.90 6.8 ± 1.3 2.3 × 10−9 2.9 × 10−17 5*
12CO(7–6) 806.652 8.95 15.2 ± 3.0 8.2 × 10−9 1.7 × 10−17 5
21.90 5.8 ± 1.2 3.1 × 10−9 4.0 × 10−17 5*
13CO(1–0) 110.201 40.00 <0.5 <6.8 × 10−13 <2.9 × 10−20 1
21.90 <1.4 <1.8 × 10−12 <2.4 × 10−20 1
57.00 0.3 ± 0.1 3.9 × 10−13 3.4 × 10−20 2
21.90 1.6 ± 0.5 2.2 × 10−12 2.8 × 10−20 2*
13CO(2–1) 220.399 21.00 0.9 ± 0.2 9.9 × 10−12 1.2 × 10−19 1*
13CO(3–2) 330.588 14.00 2.3 ± 0.6 8.5 × 10−11 4.4 × 10−19 1
21.90 1.3 ± 0.3 4.8 × 10−11 6.1 × 10−19 1*
21.90 1.8 ± 0.5 6.7 × 10−11 8.5 × 10−19 5
a References: 1: Baas et al. (1994); 2: Kobulnicky et al. (1995); 3: Meier et al. (2001); 4: Gerin & Phillips (2000); 5: this work; *: used for
models.
b We analysed again spectra from Gerin & Phillips (2000).
size of the 12CO(3–2) beam at the CSO. They are listed in
Tables 2 and 3 and identified with an asterisk in Col. 7 (named
References). To do so, we have used the following assump-
tions:
– Henize 2-10: we modelled the source with an axisymmet-
ric Gaussian distribution, with a full width half maximum
(FWHM) of 13′′, as found by Meier et al. (2001).
– NGC 253: we made use of the 12CO(6–5) map to deter-
mine the source size at 690 GHz and model the emission at
higher frequencies. We modelled the nucleus as an ellipti-
cal source with Gaussian intensity profiles. The 12CO(6–5)
map can be well fitted with such a model, with half max-
imum width of 23′′ along the major axis and 11′′ along
the minor axis, which is very similar to the size of the
CS(J = 2–1) emission in the nucleus (Peng et al. 1996).
The source appears to be resolved along the major axis
but unresolved along the minor axis. We used the same
source model for 12CO(7–6) and CI(3P2–3P1), as it fits our
restricted data set.
– I is derived using the formula:
I =
2 × kb × ν3
c3
× A (3)
I(W m−2sr−1) = 1.02 × 10−18 ×
(
ν
GHz
)3
×
(
A
K km s−1
)
(4)
where c is the speed of light, ν is the line frequency in GHz
and A is the line area in K km s−1.
To derive the flux, F in W m−2, we multiply I in W m−2 sr−1
by the beam solid angle Ω(B) in sr defined as:
Ω(B) = 1.133 × B2 × 1
2062652 sr (5)
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Table 3. Results for the nucleus of NGC 253.
NGC 253
Transition Freq Beam size
∫
(Tmbdv) Intensity Flux Referencesa
(GHz) (′′) (K km s−1) (W m−2 sr−1) (W m−2)
CI(3P1–3P0) 492.162 10.20 575.0 ± 115.0b 7.0 × 10−8 1.9 × 10−16 5
21.90 204.0 ± 41.0 2.5 × 10−8 3.2 × 10−16 5
43.00 98.0 ± 19.6b 1.2 × 10−8 5.9 × 10−16 5
22.00 290.0 ± 45 3.5 × 10−8 4.6 × 10−16 10*
23.00 320.0 ± 64.0b 3.9 × 10−8 5.5 × 10−16 4
CI(3P2–3P1) 809.902 8.95 188.5 ± 37.7 1.0 × 10−7 2.2 × 10−16 11
21.9 58.1 ± 11.6 3.2 × 10−8 4.0 × 10−16 11*
12CO(1–0) 115.271 43.00 343.0 ± 68.6b 5.4 × 10−10 2.6 × 10−17 2
23.00 920.0 ± 82.8 1.4 × 10−9 2.0 × 10−17 6*
12CO(2–1) 230.538 23.00 1062.0 ± 116.8 1.3 × 10−8 1.9 × 10−16 7*
21.00 926.0 ± 185.2b 1.2 × 10−8 1.4 × 10−16 2
12CO(3–2) 345.796 21.90 815.6 ± 163.1 3.5 × 10−8 4.4 × 10−16 11*
23.00 998.0 ± 139.7 4.2 × 10−8 5.9 × 10−16 7
23.00 1194.0 ± 238.8b 5.0 × 10−8 7.1 × 10−16 2
14.00 1200.0 ± 240.0b 5.1 × 10−8 2.6 × 10−16 5
21.90 618.9 ± 123.8 2.6 × 10−8 3.3 × 10−16 5
22.00 680.0 ± 60.0 2.9 × 10−8 3.7 × 10−16 8
12CO(4–3) 461.041 15.00 507.0 ± 101.4b 5.1 × 10−8 3.0 × 10−16 3
21.90 285.3 ± 57.1 2.9 × 10−8 3.7 × 10−16 3
22.00 1019.0 ± 120 1.0 × 10−7 1.3 × 10−15 9*
10.40 2160.0 ± 432.0b 2.1 × 10−7 6.2 × 10−16 5
21.90 786.2 ± 157.2 7.9 × 10−7 1.0 × 10−15 5
12CO(6–5) 691.473 10.60 1394 ± 278.8 4.7 × 10−7 1.4 × 10−15 11
21.90 518.3 ± 104.3 1.8 × 10−7 2.2 × 10−15 11*
8/30 861 ± 258.3 2.9 × 10−7 5.0 × 10−15 1
12CO(7–6) 806.652 8.95 810.2 ± 162.0 4.3 × 10−7 9.3 × 10−16 11
21.90 249.9 ± 50.3 1.3 × 10−7 1.7 × 10−15 11*
11.5/60 1370 ± 411 7.3 × 10−7 2.6 × 10−15 10
13CO(1–0) 110.201 23.00 80 ± 8.0 1.1 × 10−10 1.5 × 10−18 7*
13CO(2–1) 220.399 23.00 82 ± 9.8 9.0 × 10−10 1.3 × 10−17 7*
21.00 104 ± 20.8b 1.1 × 10−9 1.3 × 10−17 2
13CO(3–2) 330.588 23.00 90 ± 12.6 3.3 × 10−9 4.7 × 10−17 7*
23.00 210 ± 42.0b 7.8 × 10−9 1.1 × 10−16 2
a References: 1: Harris et al. (1991); 2: Wall et al. (1991); 3: Guesten et al. (1993); 4: Harrison et al. (1995); 5: Israel et al. (1995);
6: Mauersberger et al. (1996); 7: Harrison et al. (1999); 8: Dumke et al. (2001); 9: Israel & Baas (2002); 10: Bradford et al. (2003); 11: this
work; *: used for models.
b The error is not given in the referenced paper. It has been estimated to be 20%.
where B is the half power beam width (HPBW) in
arcsec. The estimated error for our data in Tables 2 and 3 is
about 20%.
4.2. C and CO cooling
Our observations are designed to provide essential information
on the cooling and consequently on the thermal balance of the
interstellar medium in Henize 2-10 and NGC 253. We shall
also deduce which CO line(s) contribute the most to the total
observed CO cooling and estimate the total observed cooling
of C and CO by summing intensities in W m−2 sr−1 of all
transitions listed in Tables 2 and 3 with asterisks (both liter-
ature data and our dataset). We have computed the observed
C and CO cooling in the galaxy nuclei for a beam size of
21.9′′, this corresponds to linear scales of 640 pc and 270 pc
for Henize 2-10 and NGC 253 respectively.
For Henize 2-10 and NGC 253 we measured a to-
tal observed CO cooling rate of 7.2 × 10−9 W m−2 sr−1
and 4.6 × 10−7 W m−2 sr−1 respectively. For NGC 253
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the lines contributing the most to the observed CO cool-
ing are 12CO(6–5) (39.2% of the total intensity) followed by
12CO(7–6) (28.3%). For Henize 2-10, it is 12CO(7–6) (43.1%)
followed by 12CO(6–5) (31.9%).
The observed total cooling rates of neutral carbon C
for Henize 2-10 and NGC 253 are respectively 3.0 ×
10−10 W m−2 sr−1 (CI(3P1–3P0) transition only) and 6.7 ×
10−8 W m−2 sr−1 (for NGC 253, CI(3P2–3P1) represents 52.2%
of the total).
These results show that 12CO(6–5) and 12CO(7–6) are con-
tributing the most to the total observed CO cooling, with very
similar percentages for both galaxies. It is natural to wonder
whether 12CO(5–4) and 12CO(8–7) are strong also. This will
be investigated in Sects. 5.2 and 5.3.
In starburst nuclei, CO cooling is larger than C cooling
by a factor of >10, which explains why it is easier to de-
tect CO than C in distant galaxies. Similar results have been
obtained on J1148+5251 (z = 6.42) and on PSS2322+1944
(z = 4.12) (Bertoldi et al. 2003; Walter et al. 2003; Cox
et al. 2002). Barvainis et al (1997) detected CI(3P1–3P0) (3.6±
0.4 Jy km s−1) in the Cloverleaf quasar at redshift z = 2.5.
In the same quasar, Weiß et al. (2003) detected CI(3P2–3P1)
(5.2 ± 0.3 Jy km s−1) and 12CO(3–2) (13.2 ± 0.2 Jy km s−1).
In distant objects, C cooling also seems to be weaker than
CO cooling.
5. CO models
In this section, we use the measured CO line ratios and inten-
sities (I and A) to determine the physical conditions of molec-
ular gas, namely the kinetic temperature, the gas density, the
CO column density and the FUV flux: χ. In the first section,
we start with an LTE analysis. In Sect. 5.2, we use an LVG ra-
diative transfer model and in Sect. 5.3, we discuss the use of a
PDR model. In the last section, we discuss the similarities and
differences between the two galaxies, the nucleus of the Milky
Way and the distant QSO “the Cloverleaf”. The latter has been
chosen as being representative of distant, actively star forming
galaxies.
5.1. LTE analysis
In the local thermodynamical equilibrium (LTE) approxima-
tion, we assume that CO is thermalized, hence the relative pop-
ulations of its energy levels are functions of the kinetic temper-
ature (assumed uniform) only. We discuss two limiting cases,
applied to 12CO and 13CO:
⋄ the lines are optically thick (optical depth: τ ≫ 1); the line
intensity ratio (e.g. 12CO(3−2)12CO(2−1) ) can be written:
Rthick32/21 =
FF × T 12CO(3–2)
FF × T 12CO(2–1) =
Jν32(Tk) − Jν32(Tbg)
Jν21(Tk) − Jν21(Tbg) (6)
with Jν(Tk) defined as in Eq. (2) in Sect. 1. In LTE, Rthick32/21 ≈
1 and Rthick76/65 ≈ 1 for Tk > 30 K, while R
thick
65/32 ≈ 1 and
Rthick76/32 ≈ 1 for Tk > 100 K. Plots of the line intensity ratios
(Rthick) as a function of the kinetic temperature Tk for the
Fig. 4. Integrated intensity lines ratios, Rthick, (defined as in Eq. (6)),
vs. kinetic temperature in K. We assume LTE, and optically thick lines
(optical depth, τ ≫ 1).
optically thick case in the LTE approximation are given in
Fig. 4. From this figure, we conclude that the line ratios
combining high-J (12CO(6–5) or 12CO(7–6)) with low-J
(12CO(3–2)) lines are the most useful for constraining the
kinetic temperature.
⋄ One line is optically thick and the other is optically
thin; this is likely when comparing line intensities for
different isotopologues of CO in the same J transition
(e.g. 12CO(3–2)/13 CO(3–2)). Assuming equal excitation
temperatures for both species, optically thin 13CO lines and
optically thick 12CO lines, we get:
R12/13 =
FF × T 12CO
FF × T 13CO
≈
A(12CO)
A(13CO) ≈
1
τ(13CO) (7)
≈
Xgalaxy
τ(12CO) (8)
where Xgalaxy is the 12CO/13CO abundance ratio. Previous
work, using LVG models, found, for Henize 2-10, X ≃
30 (Baas et al. 1994) and for NGC 253, X ≃ 40
(Henkel & Mauersberger 1993; Henkel et al. 1993; Israel
& Baas 2002). From the literature data, summarized
in Tables 2, and 3, we deduced τ(12CO(1–0)) ≃ 2.0
and τ(12CO(2–1)) ≃ 1.6 for Henize 2-10. For NGC 253,
we obtained τ(12CO(1–0)) ≃ 3.5 and τ(12CO(2–1)) ≃ 3.1
(τ increase for larger Xgalaxy: assuming XNGC 253 ≃ 50
as in Bradford et al. (2003) τ(12CO(1–0)) ≃ 4.3 and
τ(12CO(2–1)) ≃ 3.9.
Unfortunately, the opacity of the 12CO(3–2) line for both
galaxies is not accurately determined due to systematic
differences between data sets (Baas et al. 1994; Harrison
et al. 1999, and this work). For Henize 2-10, τ(12CO(3–2))
ranges between 1.7 and 3.4, and for NGC 253, it ranges
between 3.0 and 5.8 for the abundance ratio given above
(XNGC 253 = 40). We note that the largest error is for the
13CO integrated intensity which is the most difficult line
to observe: for NGC 253, A(13CO(3–2)) varies between
90 K km s−1 (Harrison et al. 1999) and 210 K km s−1
(Wall et al. 1991) while A(12CO(3–2)) varies between
223
52 E. Bayet et al.: The submillimeter C and CO lines in Henize 2-10 and NGC 253
619 K km s−1 (Israel et al. 1995) and 1194 K km s−1 (Wall
et al. 1991) (at the same resolution).
Because the observed ratio is Rthick65/32 ≈ 0.6 for both Henize 2-10
and NGC 253 (see Table 4), we conclude, from the LTE analy-
sis, that the 12CO(3–2) line opacities are moderate (1 < τ < 10)
and the gas is warm (Tk > 30 K).
To go further and constrain the gas density, we now use
LVG models.
5.2. LVG model
The detection of the high-excitation CO lines directly indi-
cates the presence of large amounts of warm and dense gas in
these galaxies. The CO excitation is modelled in terms of stan-
dard, one-component, spherical LVG radiative transfer model
with uniform kinetic temperature and density (Goldreich &
Kwan 1974; De Jong et al. 1975). Though the assumption
of uniform physical conditions is crude, these models repre-
sent a useful step in predicting intensities of the submillimeter
CO lines, since, in any case, we lack information concerning
the gas distribution in the galaxy, particularly its small scale
structure.
There are four main variables in LVG models: the CO col-
umn density divided by the line width: N(12CO)/∆v, the molec-
ular hydrogen density: n(H2), the kinetic temperature: Tk and
the 12CO13CO abundance ratio: Xgalaxy. The linewidth, ∆v, is con-
strained by the fit of the 12CO(3–2) spectra (FWHM). We have
used ∆v = 60 km s−1 for Henize 2-10 and ∆v = 190 km s−1 for
NGC 253 (see Fig. 2). The 12CO13CO abundance ratio varies between
30 and 40 for Henize 2-10 (XHenize 2−10) and between 30 and 50
for NGC 253 (XNGC 253).
To make quantitative estimates of the physical parameters
of the molecular gas in nuclei, we have compiled information
about line emission for all CO rotational transitions observed
so far and scaled them to a common beam size of 21.9′′ (see
Tables 2 and 3 and Sect. 4.1).
Model solutions for the physical parameters, for both
sources, are presented in Table 5. Because acceptable fits can be
obtained over a large domain of parameter space, we have cho-
sen to present two models which bracket the range of possible
solutions for the kinetic temperature. The first one has a “low
kinetic temperature” (Tk < 80 K), shown with crosses in Figs. 5
and 6 and the second one has a “high Tk” (Tk > 100 K), shown
with triangles in Figs. 5 and 6 (see Table 4). The gas density is
not well constrained but must be at least 104 cm−3. The best fit
12CO/13CO value is 30 for Henize 2-10 and 40 for NGC 253,
both compatible with previous analyses. We varied N(12CO)
from 1.0 × 1016 cm−2 to 1.0 × 1020 cm−2 for Henize 2-10 and
3.5 × 1017 cm−2 to 3.5 × 1019 cm−2 for NGC 253. CO column
densities are mainly constrained by the 13CO data (see Tables 2
and 3). Acceptable fits are found: N(12CO) = 3.5±1×1018 cm−2
for Henize 2-10 and for N(12CO) = 1.5 ± 0.5 × 1019 cm−2 for
NGC 253. We determined the “best” fit using a least square
fit method for the line area ratios listed in Table 4. As we
wanted to derive the properties of warm gas, we have given
more weight to line ratios which include high-J CO lines, e.g.
12CO(3−2)
12CO(6−5) ,
12CO(3−2)
12CO(7−6) and
12CO(6−5)
12CO(7−6) (see Sect. 5.1).
Table 4. Observed and predicted (“low Tk” and “high Tk” LVG mod-
els) line area ratios for Henize 2-10 and NGC 253.
A NGC 253 Henize 2-10
(K km s−1) observations observations
12CO(3−2)
12CO(6−5) 1.6 ± 0.6
∗ 1.7 ± 0.7∗
12CO(3−2)
12CO(7−6) 3.3 ± 1.3
∗ 2.0 ± 0.8∗
12CO(6−5)
12CO(7−6) 2.1 ± 0.8
∗ 1.2 ± 0.5∗
12CO(1−0)
13CO(1−0) 11.5 ± 2.2
∗ 14.9 ± 5.8∗
12CO(2−1)
13CO(2−1) 13.0 ± 3.0
∗ 19.2 ± 5.8∗
12CO(3−2)
13CO(3−2) 9.1 ± 3.1
∗ 8.9 ± 3.8∗
“Low Tk” model “Low Tk” model
Tk = 70 K Tk = 50 K
12CO(3−2)
12CO(6−5) 1.6 2.0
12CO(3−2)
12CO(7−6) 2.5 3.8
12CO(6−5)
12CO(7−6) 1.5 1.9
12CO(1−0)
13CO(1−0) 25.5 19.1
12CO(2−1)
13CO(2−1) 13.4 9.9
12CO(3−2)
13CO(3−2) 10.1 8.1
“High Tk” model “High Tk” model
Tk = 150 K Tk = 100 K
12CO(3−2)
12CO(6−5) 1.4 1.6
12CO(3−2)
12CO(7−6) 1.8 2.5
12CO(6−5)
12CO(7−6) 1.3 1.5
12CO(1−0)
13CO(1−0) 15.1 23.9
12CO(2−1)
13CO(2−1) 20.7 14.8
12CO(3−2)
13CO(3−2) 14.8 9.9
∗ Ratio derived from observations marked with asterisks in Tables 2
and 3.
Predicted line integrated areas, A in K km s−1 and line in-
tensities I in W m−2 sr−1 for all CO transitions to J = 15–14,
are also shown in Figs. 5 and 6. The predicted line area A
is obtained by multiplying the antenna temperature, given by
models, by the line width ∆v and by the surface filling factor,
FF. For each observed CO line, we estimated the surface fill-
ing factor (FF) of molecular clouds in the beam using the ratio
Tmb(observations)/Tmb(model). We made an average, weighted
by the S/N, for the FF pertaining to each observed transition.
For Henize 2-10 and NGC 253, we obtained filling factors of
FF = 8.8± 3× 10−3 and FF = 8.7± 3× 10−2 respectively. The
line intensities, I, are derived from the model A values through
Eqs. (3) and (4). We give in Table 4, line intensity ratios of
CO transitions derived from observations and from models.
The low-J CO transitions (12CO(1–0) and 12CO(2–1)) are
not well fit by the adopted LVG models, because we have cho-
sen to constrain the models with high-J transitions of CO as we
are interested in the warm gas properties. In order to study the
properties of the low excitation molecular gas, we could have
224 Article publié
E. Bayet et al.: The submillimeter C and CO lines in Henize 2-10 and NGC 253 53
Fig. 5. LVG and PDR model calculations compared with observations for Henize 2-10. On the left side, we plot integrated intensities in K km s−1
vs. Jupper. On the right side, we plot I in W m−2 sr−1 vs. Jupper. In both figures, grey crosses represent the “low temperature” LVG model while
grey triangles represent the “high temperature” LVG model. The starred grey triangles represent results of the PDR model (see Sect. 5.3).
Observations (with error bars) taken from literature and from our data set are shown in black. We have reported two observations for 12CO(3–2)
in Henize 2-10: the black cross is from our data and the black circle is from Meier et al. (2001). The last one seems to be agree better with the
model predictions. As Henize 2-10 is a point source, a small pointing error can explain this difference.
Table 5. Parameters of the “best” LVG models.
Henize 2-10 NGC 253
n(H2) (cm−3) &1 × 104 &1 × 104
N(12CO) (cm−2) 3.5 ± 1 × 1018 1.5 ± 0.5 × 1019
12C
13C 30 40
∆v∗ (km s−1) 60 187
Tk (K) 50–100 70–150
FF 8.8 ± 3 × 10−3 8.7 ± 3 × 10−2
∗ Deduced from Gaussian fits to the 12CO(3–2) line profiles.
introduced another gas component in the models as in Harrison
et al. (1999) or Bradford et al. (2003) for NGC 253. Here, the
LVG models predict too low an intensity for the 12CO(1–0) and
12CO(2–1) lines in this source, supporting the need for a low
excitation gas component. For NGC 253, we obtained a sim-
ilar kinetic temperature Tk as in Bradford et al. (2003), but a
lower density n(H2) and a higher CO column density N(12CO).
For NGC 253, Paglione et al. (2004) found good fits with
LVG models with N(12CO)/∆v between 4.0×1016 cm−2 km−1 s
and 1.3 × 1018 cm−2 km−1 s, in good agreement with our value
(N(12CO)/∆v = 8.0×1016 cm−2 km−1 s). Recent measurements
of rotational lines of H2 (Rigopoulou et al. 2002) suggest that
warm gas with Tk ≃ 150 K is present in NGC 253 which is
compatible with our models.
The LVG models have been used for predicting the CO line
intensities for 12CO(1–0) up to 12CO(15–14). We have derived
the total CO cooling from these predictions. For Henize 2-10,
we obtain with the “low Tk” model (Tk = 50 K), 1.3 ×
10−8 W m−2 sr−1, and with the “high Tk” model (Tk =
100 K), 2.0 × 10−8 W m−2 sr−1. With the “low Tk” model,
the lines which contribute the most to the total CO cool-
ing are 12CO(6–5) (23.4%), followed by 12CO(5–4) (19.7%)
and 12CO(7–6) (19.5%). With the “high Tk” model, the
lines which contribute the most to the total CO cooling
are 12CO(7–6) (19.1%) followed by 12CO(6–5) (18.2%) and
12CO(8–7) (15.4%).
For NGC 253, with the “low Tk” model (Tk = 70 K)
we deduced a total CO cooling of 1.0 × 10−6 W m−2 sr−1
and the most important line is 12CO(7–6) (21.1%) fol-
lowed by 12CO(6–5) (20.4%), 12CO(8–7) (15.7%) and
12CO(5–4) (15.2%). With the “high Tk” model (Tk =
150 K), we obtained a total predicted CO cooling of
1.5 × 10−6 W m−2 sr−1, with the most intense lines be-
ing 12CO(8–7) and 12CO(7–6) (16.4% for each) followed by
12CO(6–5) (13.6%) and 12CO(9–8) (13.4%).
12CO(6–5) and 12CO(7–6) therefore appear to contribute
significantly to the CO cooling. Also, CO lines with Jupper > 10
are predicted to be weak and will not have significant an-
tenna temperatures (see Figs. 5 and 6, plots on the left side).
In addition to 12CO(6–5) and 12CO(7–6), data for 12CO(8–
7) and 12CO(9–8) would be most useful in discriminating
between models, and for a more accurate determination of
the CO cooling. 13CO(6–5) data would also be extremely
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Fig. 6. LVG and PDR models calculations compared with observations for NGC 253. The observations are shown in black with error bars while
model predictions are shown in grey. See caption of Fig. 5.
useful for constraining the models and for measuring the opac-
ity of 12CO(6–5) line.
5.3. PDR model
To progress further in the analysis of the physical condi-
tions in the starburst nuclei, we made use of PDR mod-
els. Such models have been used here to understand the
properties of the interstellar medium, since they take ac-
count of all the relevant physical and chemical processes for
thermal balance. The PDR models accurately reproduce the
steep kinetic temperature gradient near cloud edges, when
illuminated by intense FUV radiation. Such models have
been developed during the past two decades, for a variety
of astrophysical sources, from giant molecular clouds illu-
minated by the interstellar radiation field to the conditions
experienced by circumstellar disks, very close to hot mas-
sive stars (Tielens & Hollenbach 1985a,b; Van Dishoeck &
Black 1986, 1988; Wolfire et al. 1990; Hollenbach et al. 1991;
Abgrall et al. 1992; Le Bourlot et al. 1993; Köster et al. 1994;
Sternberg & Dalgarno 1995; Draine & Bertoldi 1996; Stoerzer
et al. 1996; Lhuman et al. 1997; Pak et al. 1998; Hollenbach &
Tielens 1999; Kaufman et al. 1999).
We adopted here the PDR model developed by Le Bourlot
et al. (1993) for Galactic sources (see also Le Petit et al. 2002).
The source is modelled as a plane-parallel slab, illuminated on
both sides by FUV radiation to better reproduce the starburst
environment as massive stars and giant molecular clouds are
spatially correlated. Model parameters include the gas density,
assumed uniform, the intensity of the illuminating FUV radi-
ation, the gas phase elemental abundances, the grain proper-
ties, the gas to dust ratio, etc. Because the metallicities of both
NGC 253 and Henize 2-10 (see Table 1) are close to solar, we
used a model with Milky Way abundances (12 + log
(
O
H
)
=
8.90 ± 0.04 Boselli et al. 2002). We have adopted standard
grain properties and gas to dust ratio appropriate for Galactic
interstellar clouds. We have sampled a wide range of the pa-
rameter space, varying the gas density, n(H) and the inci-
dent FUV flux, χ × G0, where G0 is the local average in-
terstellar radiation field (ISRF) determined by Draine (1978)
(G0 = 2.7×10−3 erg cm−2 s−1). The 12C/13C ratios (XHenize 2−10
and XNGC 253) are the same as for the “best” LVG models
(see Table 5). Models are constrained by the ratio of inte-
grated intensities in erg cm−2 s−1 sr−1 listed in Tables 2 and 3
(E (erg cm−2 s−1 sr−1) = I (W m−2 sr−1) × 103).
Parameter pairs (n(H); χ) which fit our dataset, are listed
in Table 6. χ seems to be constrained by the 12CO (J +
1 → J)/13CO (J + 1 → J) (e.g. 12CO(3–2)/13CO(3–2)) ra-
tios while n(H) is more sensitive to the line ratios involv-
ing two 12CO lines: 12CO (J + 1 → J)/12CO (J′ + 1 →
J′) (e.g. 12CO(3–2)/12CO(6–5)) ratio. The difference between
observations and model outputs is estimated to be of the order
of 20%. Emissivity ratios obtained from the observations and
from the models are listed in Table 7.
Model predictions for the CO line emissivities are shown
in Figs. 5 and 6 for Henize 2-10 and NGC 253 respectively.
The model predictions have been scaled to match the ob-
served line intensities. As stated above, PDR models have been
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Table 6. Parameters of the “best” PDR models.
Henize 2-10 NGC 253
n(H) (cm−3) 8.0 ± 1 × 105 3.0 ± 0.5 × 105
χ (on each side) 20 000 20 000a
v
b (km s−1) 60 187
FF 1.5 ± 0.5 × 10−3 9.7 ± 4 × 10−2
a Carral et al. (1994) found for NGC 253 a FUV flux of 2 × 104 G0
in units of Habing (1968) corresponding to 1.2 × 104 G0 in units of
Draine (1978); compatible with our value.
b Deduced from Gaussian fits to line profiles.
developed for local interstellar clouds. The velocity disper-
sion of the modelled cloud is a parameter in those models,
which is used for computing the photo-dissociation rates of
H2 and CO, and the line emissivities. This parameter is set
to 1 km s−1, a typical figure for local molecular clouds (see
Wolfire et al. 1990). Using a PDR model for fitting the galaxy
observations is complicated by the fact that, in a galaxy, many
PDRs contribute to the signal detected in each beam, result-
ing in a broad line (tens to hundred of km s−1), compared
to a single PDR line (1 km s−1). To correct for this effect,
the model line emissivities have been multiplied by the line
width ratio, ∆v(galaxy)
∆v(PDR) , where ∆v(galaxy) ≈ 190 km s−1 and
60 km s−1 for NGC 253 and Henize 2-10 respectively, and
∆v(PDR) = 1 km s−1. Once this correction is performed,
PDR model results are compared with observed data in the
same way as the LVG models (see paragraph 5 in Sect. 5.2), and
the surface filling factor of the emission in the beam, PDR_FF,
is computed. The PDR_FF is 9.4 × 10−2 for NGC 253 and
1.5×10−3 for Henize 2-10. For NGC 253, the surface filling fac-
tors derived from the PDR and the LVG models are very sim-
ilar. For Henize 2-10, the filling factor is significantly smaller
for the PDR model than for the LVG model. In Henize 2-10,
LVG models, as with PDR models, do not reproduce observa-
tions very well due to the lack of high-J CO lines (i.e., 12CO(8–
7) and up) which would constrain the location of the maximum
of the CO cooling curve. However, compared to LVG models,
PDR models tend to fit the series of CO lines better, particu-
larly for NGC 253. So, we prefer the PDR values of the FF to
those from the LVG.
We have computed the total CO cooling from PDR models
summing the contribution from all CO lines from 12CO(1–0)
up to 12CO(15–14). In the observations, we miss 12CO(5–4)
and all CO lines from 12CO(8–7) and up. For Henize 2–10, we
obtained 1.5×10−8 W m−2 sr−1 (similar to the CO cooling from
the “low Tk” LVG model (Tk = 50 K)). The lines which con-
tribute the most to the total CO cooling are 12CO(7–6) (17.4%)
followed by 12CO(8–7) (15.7%) and 12CO(6–5) (15.0%) (with
the “low Tk” LVG model, the lines which contribute the most
are also CO lines with Jupper > 5). For NGC 253, we de-
duced a total CO cooling of 7.2 × 10−7 W m−2 sr−1, (close to,
but lower than the CO cooling from the “low Tk” LVG model
(Tk = 70 K)). The most important line is 12CO(6–5) (24.9%)
followed by 12CO(5–4) (23.2%) and 12CO(7–6) (17.0%).
Table 7. Observed and modeled line emissivity ratios for Henize 2-10
and NGC 253 using PDR models.
E NGC 253 Henize 2-10
(erg cm−2 s−1 sr−1) observations observations
12CO(3−2)
12CO(6−5) 0.19 ± 0.076
∗ 0.22 ± 0.083∗
12CO(3−2)
12CO(7−6) 0.27 ± 0.11
∗ 0.16 ± 0.064∗
12CO(6−5)
12CO(7−6) 1.38 ± 0.56
∗ 0.74 ± 0.29∗
12CO(1−0)
13CO(1−0) 12.73 ± 2.5
∗ 16.82 ± 6.2∗
12CO(2−1)
13CO(2−1) 14.44 ± 3.4
∗ 22.22 ± 6.1∗
12CO(3−2)
13CO(3−2) 10.61 ± 3.6
∗ 10.21 ± 4.7∗
Model Model
12CO(3−2)
12CO(6−5) 0.26 0.18
12CO(3−2)
12CO(7−6) 0.34 0.15
12CO(6−5)
12CO(7−6) 1.32 0.86
12CO(1−0)
13CO(1−0) 15.42 15.07
12CO(2−1)
13CO(2−1) 9.72 8.02
12CO(3−2)
13CO(3−2) 7.92 6.27
∗ Ratio derived from observations marked with asterisks in Tables 2
and 3.
For NGC 253, the cooling derived from the PDR model
is ≈40% higher than the observed CO cooling, while for
Henize 2-10, the cooling from PDR models is a factor of
2 larger than the measured value. This can be explained by the
fact that, for Henize 2-10, PDR models do not fit observations
as well as for NGC 253. Actually, 12CO(8–7) or 12CO(9–8),
and 13CO(6–5) or 13CO(7–6), would be very useful in order to
determine the position of the peak of the CO cooling curve, and
the opacity of the 12CO(6–5) or 12CO(7–6) lines. Finally, the
strong dependence of the PDR model fit with the density n(H),
as can be seen by comparing Figs. 5 and 6, might also explain
the difference between the two galaxies. We discuss this point
in the next section.
5.4. Discussion
From the models described above, we conclude that the molec-
ular gas in the starburst regions of Henize 2-10 and NGC 253
experience similar physical conditions: both the line ratios and
derived properties are similar. Nevertheless, we can see in
Figs. 5 and 6, a density difference between the two galaxies.
In fact, it is difficult to fit a PDR model for Henize 2-10 since
we do not have a CO detection for J higher than J = 7–6. The
reason is the large intensity of the 12CO(7–6) line relative to
12CO(6–5). When the turn over in the CO cooling curve is not
well constrained, fitting one PDR model is not easy and the
solution can be understood as a “lower limit”.
Moreover lower transitions of carbon monoxide like
12CO(1–0) and 12CO(2–1) were not really essential here since
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models were dedicated to the study of warm gas. So, the de-
tection of high-J transitions was crucial for describing the star-
burst nuclei.
Another point is the influence of the FWHM line width. It
is obvious for NGC 253 that the FWHM of the 12CO(3–2) line
(≈190 km s−1) is larger than that of the 12CO(7–6) line
(≈95 km s−1), the main reason being the better spatial reso-
lution of the 12CO(7–6) data. Because NGC 253 has a steep
velocity gradient along its major axis, the convolution to lower
spatial resolution, using the adopted source model, is expected
to produce broader lines profiles. We tried to take into account
this phenomenon in our study by using LVG models with ra-
tios in line integrated area in K km s−1 instead of using ratios
in main beam temperature in K. We also studied LVG mod-
els with a smaller ∆v but this implies a lower N(CO) since the
meaningful variable in LVG models is the CO column density
divided by the line width: N(12CO)/∆v. So different parameter
pairs (N(12CO), ∆v) may reproduce the observations equally
well.
PDR models predict the emissivity of the CI(3P1–3P0) and
the CI(3P2–3P1), fine structure transitions of atomic carbon
at 492 GHz and 809 GHz respectively (see Table 8). For
Henize 2-10, the predicted CI(3P1–3P0) line emissivity is
brighter than the observed value by a factor of 2. For NGC 253,
the predicted transitions are brighter than those observed by
a factor of 3 for CI(3P1–3P0) and a factor of 12 for the
CI(3P2–3P1). We concluded that PDR models fitted to the CO
line emission do not reproduce the atomic carbon data very
well. Perhaps, to better constrain models with observed atomic
carbon transitions, we should reduce the density. The fine-
structure lines of atomic carbon seem to share the same be-
haviour as the low-J CO transitions. This tendancy is found in
Galactic clouds also.
We compared observations of CO and [CI] in the center of
the Milky Way (Fixsen et al. 1999), and in the Cloverleaf QSO
(Barvainis et al. 1997; Tsuboi et al. 1999; Weiß et al. 2003) with
our observations. These two objects are well known and we can
compare them with NGC 253 and Henize 2-10, to determine
the differences or the similarities in the physical properties of
their warm gas. We chose to plot CO lines fluxes (F in W m−2)
versus Jupper, instead of CO lines intensities (I in W m−2 sr−1)
versus Jupper as in Figs. 5 and 6, because the Milky Way data
found in Fixsen et al. (1999) were only available in these units.
The Cloverleaf QSO data (in Jy km s−1 in Barvainis et al. 1997;
Tsuboi et al. 1999; Weiß et al. 2003) have been converted to the
same units using the Jy per K factors and the main beam effi-
ciencies of telescopes (see references above). Line fluxes (F in
W m−2) are listed in Table 9 and the flux ratios in Table 10.
CO line fluxes (F in W m−2) for the Cloverleaf QSO, the
nucleus of the Milky Way, NGC 253 and Henize 2-10 are
shown in Fig. 7. To compare the CO cooling curves more
easily, the line fluxes have been scaled. The scaling factors
are listed in the figure caption. In Fig. 7, PDR model predic-
tions have been used for the CO lines which are lacking ob-
servations: 12CO(5–4) and 12CO(8–7) for NGC 253 and for
Henize 2-10 (see Table 9). Note that the PDR model used for
Henize 2-10 PDR does not reproduce observations as well as
the PDR model used for NGC 253 (see Figs. 5 and 6).
Table 8. Results of PDR models for [CI] in Henize 2-10 and NGC 253.
We reported also observations from Tables 2 and 3. The PDR model
predictions have been multiplied by the line width ratio, ∆v(galaxy)
∆v(PDR) , and
by the surface filling factor, PDR_FF, (see Table 6).
E NGC 253 Henize 2-10
(erg cm−2 s−1 sr−1) observations observations
CI(3P1–3P0) 3.5 × 10−5 3.0 × 10−7
CI(3P2–3P1) 3.2 × 10−5 Not observed
PDR model PDR model
CI(3P1–3P0) 1.1 × 10−4 5.1 × 10−7
CI(3P2–3P1) 3.9 × 10−4 1.9 × 10−6
We compare the CO cooling curve for the center of the
Milky Way, the Cloverleaf QSO, Henize 2-10 and NGC 253.
The turnover positions for Henize 2-10, NGC 253 and the
Cloverleaf QSO are close to each other, near 12CO(6–5) or
above, while the turnover of the CO cooling curve of the nu-
cleus of the Milky Way is near 12CO(4–3). We may ask if
this observed difference between the Milky Way and the three
other sources is consistent with a difference in linear resolu-
tion, or if it is due to differences in inherent physical condi-
tions between the four environments. The linear resolution for
NGC 253 corresponding to the adopted beam size of 21.9′′ is
265 pc. For Henize 2-10, with a distance of 6 Mpc and the same
beam size, we obtained a linear resolution of 637 pc. For the
Cloverleaf QSO, we computed the angular distance from H0
and q0 in Weiß et al. (2003), we obtained DA = 1056.4 Mpc and
a linear resolution of 13 kpc. For the nucleus of the Milky Way,
the 7◦ COBE-FIRAS beam gives a linear resolution of 1035 pc
in the Galactic Center (distance of 8.5 kpc). We conclude that
despite the wide range of linear resolutions, the turnover of the
CO cooling curve is found at roughly the same J value, above
12CO(6–5) for Henize 2-10, NGC 253 and the Cloverleaf QSO.
However, at the same linear scale as Henize 2-10, the gas in the
Milky Way nucleus shows less excitation. Thus, it seems likely
that differences in the shapes of the CO cooling curves are due
to differences in the ISM properties in the target galaxies. The
fact that the Cloverleaf QSO, NGC 253 and Henize 2-10 have
the same ratios is related to the similarity of the physical prop-
erties of warm gas for these three sources, which translates into
similar CO line ratios (see Table 10).
6. Conclusions
We observed Henize 2-10 in the rotational lines of carbon
monoxide 12CO(J = 3–2), (J = 4–3), (J = 6–5) and (J = 7–6)
and NGC 253 in the 3P2–3P1 fine structure transitions of atomic
carbon [CI] at 809 GHz and in the rotational lines of carbon
monoxide 12CO(3–2), (J = 6–5) and (J = 7–6). We show that
C cooling is less than CO cooling for both galaxy nuclei by a
factor >10. Among observed lines, those which contribute most
to the CO cooling are 12CO(6–5) and 12CO(7–6).
Such high-J transitions are needed to constrain the phys-
ical conditions in starburst nuclei. We used both LVG and
PDR models for each galaxy: the molecular gas in the
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Table 9. Observations of the Milky Way nucleus (from Fixsen et al. 1999), NGC 253 (from this paper), Henize 2-10 (from this paper) and the
Cloverleaf QSO (from Barvainis et al. 1997; Tsuboi et al. 1999; Weiß et al. 2003).
F Milky Way NGC 253 Henize 2-10 Cloverleaf
(W m−2)
CI(3P1–3P0) 1.9 × 10−11 4.6 × 10−16 3.8 × 10−18 1.7 × 10−23
CI(3P2–3P1) 1.9 × 10−11 4.0 × 10−16 Not observed 3.9 × 10−23
12CO(1–0) 2.7 × 10−12 2.0 × 10−17 4.8 × 10−19 ≤1.5 × 10−24
12CO(2–1) 1.1 × 10−11 1.9 × 10−16 2.5 × 10−18
12CO(3–2) 2.0 × 10−11 4.4 × 10−16 9.0 × 10−18 a 4.3 × 10−23
12CO(4–3) 3.0 × 10−11 1.3 × 10−15 1.4 × 10−17 9.1 × 10−23
12CO(5–4) 2.8 × 10−11 2.2 × 10−15 b 3.3 × 10−17 b 1.3 × 10−22
12CO(6–5) 2.0 × 10−11 2.2 × 10−15 2.9 × 10−17
12CO(7–6) 1.7 × 10−11 1.7 × 10−15 4.0 × 10−17 3.6 × 10−22
12CO(8–7) 1.9 × 10−11 6.7 × 10−16 b 4.9 × 10−17 b
a We chose to use 12CO(3–2) observations from Meier et al. (2001) because they seem to agree with LVG and PDR models (see Fig. 5) better
than our observations.
b These values are computed from PDR models.
Table 10. Flux ratios for the center of the Milky Way, NGC 253, Henize 2-10 and the Cloverleaf QSO.
F Milky Way NGC 253 Henize 2-10 Cloverleaf
(W m−2)
CI(3P1−3P0)
CI(3P2−3P1) 1.00 1.15 Not observed 0.42
12CO(3−2)
12CO(1−0) 7.37 22 18.75 ≥28.6
12CO(3−2)
12CO(2−1) 1.84 2.32 3.6 –
12CO(3−2)
12CO(4−3) 0.67 0.34 0.64 0.47
12CO(3−2)
12CO(5−4) 0.72 0.21
∗ 0.27∗ 0.33
12CO(3−2)
12CO(6−5) 1.03 0.20 0.31 –
12CO(3−2)
12CO(7−6) 1.18 0.26 0.23 0.12
12CO(3−2)
12CO(8−7) 1.09 0.66
∗ 0.18∗ –
∗ These values are computed from PDR models.
Henize 2-10 nucleus is well described with a LVG model de-
fined by ∆V = 60 km s−1, Tk ≈ 50–100 K,
12CO
13CO ≈ 30,
n(H2) & 104 cm−3 and N(12CO) = 3.5± 1× 1018 cm−2. For the
NGC 253 nucleus, we derived the following parameters: ∆V =
190 km s−1, Tk ≈ 70–150 K,
12CO
13CO ≈ 40, n(H2) & 104 cm−3
and N(12CO) = 1.5 ± 0.5 × 1019 cm−2. PDR models provide
equally good fits to the data. PDR models were used to give us
more information about the physical parameters in these media.
We succeeded in reproducing the observations with an accu-
racy of about 20% using a PDR model defined for Henize 2-10
by n(H) = 8.0 ± 1 × 105 cm−3 and χ = 20 000 (we modelled
the source as a plane-parallel slab, illuminated on both sides
by FUV radiation). For NGC 253, we derived the following
model: n(H) = 3.0 ± 0.5 × 105 cm−3 and χ = 20 000.
Thanks to those models, we predict that, for distant galax-
ies, to obtain properties of cold and warm gas, the most interest-
ing CO lines to be observed are 12CO(1–0), (2–1), (3–2), (4–3),
(5–4), (6–5), (7–6) and 12CO(8–7). 12CO(9–8) and higher-J
CO lines will be weaker and more difficult to detect in dis-
tant galaxies. The reasons are twofold. First the most intense
lines are 12CO(6–5) and 12CO(7–6), second, though 12CO(9–8)
can have a significant contribution to the cooling, its antenna
temperature is significantly lower than for other CO lines (e.g.
12CO(4–3) or 12CO(6–5)). Also, the typical Tk and n(H2) val-
ues only allow significant excitation over a large fraction of the
galaxy for Jup 6 10 transitions. For higher-J transitions the
values of Tk and n(H2) high enough to excite Jup > 10 will be
confined to a volume too small to produce a detectable signal.
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Fig. 7. Flux (W m−2) vs. Jupper for the nucleus of the Milky Way
(top left), NGC 253 (top right), Henize 2-10 (bottom left) and the
Cloverleaf QSO (bottom right). PDR models have been used to
obtained fluxes (plotted in grey) of 12CO(5–4) and 12CO(8–7) in
Henize 2-10 and in NGC 253. Observations are shown in black. To
facilitate the comparison, we applied scaling factors of 1 × 107 for
the Cloverleaf QSO data, 1 × 10−4 for the nucleus of the Milky Way,
and 100 for Henize 2-10. Data for NGC 253 are shown with no scal-
ing factor. For the Cloverleaf QSO, the 12CO(1–0) line flux is an upper
limit (see Tsuboi et al. 1999).
Data on the 12CO(8–7) and on the 13CO(6–5) lines would
be extremely useful in further studies; 12CO(8–7) will help
to localize the maximum of the CO cooling curve, while
13CO(6–5) will help constrain the warm gas column density.
Even now, it is still difficult to detect these lines from the
ground; with APEX receivers which may cover atmospheric
windows up to a frequency of 1.4 THz 2, these lines could be-
come available. ALMA will give access to better spatial resolu-
tion, for resolving individual molecular clouds. And with HIFI
and PACS on board the Herschel satellite, lines with frequen-
cies up to 5 THz will become accessible.
2 http://www.mpifr-bonn.mpg.de/div/mm/apex.html
We compared properties of warm gas derived from our
models with the properties of the nucleus of the Milky Way
and of the Cloverleaf QSO. We concluded that the ISM in
NGC 253, Henize 2-10 and in the Cloverleaf QSO are simi-
lar, leading to similar CO excitation, while the nucleus of the
Milky Way exhibits lower excitation CO lines.
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